﻿D S Gorbunov, V A Rubakov isl INTRODUCERE ÎN TEORIA UNIVERSULUI TIMPURII Ediție complet revizuită și mărită RIA > G '> K ^ GO EXPLOZIE Dinamica expansiunii prin materia întunecată și 'al universului • Recombsh "termodinamica în expansiune Neutrini relicve • Nucleosinteză primordială • Tranziții de fază T în Universul timpuriu • Generarea de asimetrii • Defecte topologice și solare URSS ACADEMIA RUSĂ DE ȘTIINȚE Institutul de Cercetări Nucleare D S Gorbunov, V A Rubakov INTRODUCERE ÎN TEORIA UNIVERSULUI TIMPURII teoria big bang-ului fierbinte Ediția a treia, substanțial revizuită și mult mărită URSS MOSCOVA BBC ya Gorbunov Dmitri Sergheevici, Rubakov Valeri Anatolevici Introducere în teoria universului timpuriu: The Hot Big Bang Theory Ed al -lea, substantiv revizuit și asta înseamnă suplimentar - M : LENAND, - p ; col incl Această carte este scrisă în mare parte din punctul de vedere al conexiunii dintre cosmologie și fizica microlumii Prezintă rezultate legate de un Univers izotrop omogen în stadiul fierbinte al evoluției sale și la etapele cosmologice ulterioare Secțiunile principale tratează idei consacrate despre Universul timpuriu și modern; aceste secțiuni pot servi ca o introducere modernă în acest domeniu al științei în dezvoltare rapidă Pentru a facilita citirea secțiunilor principale, anexele oferă informațiile necesare din teoria generală a relativității și teoria particulelor elementare În plus, cartea discută ipoteze (adesea alternative între ele) legate de probleme nerezolvate ale cosmologiei, precum problemele materiei întunecate, energiei întunecate, asimetria dintre materie și antimaterie etc Monografia continuă cu "Introducere în teoria universului timpuriu: Perturbații cosmologice Teoria inflaționistă" (M : URSS), care prezintă rezultatele legate de teoria dezvoltării perturbațiilor cosmologice, teoria inflaționistă și teoria încălzirii post-inflaționiste Cartea este destinată oamenilor de știință, studenților absolvenți și studenților specializați în fizica elementară a particulelor și cosmologie LENAND LLC , Moscova, bulevardul Șaizeci de ani din octombrie, IA, clădirea I Format x / Pech l , Tiraj de exemplare Zach nr Tipărită la Tipografia Regională OAO , Ulyanovsk, st Pușkareva, ISBN - - - - (c)LENAND, LITERATURA ŞTIINŢIFICĂ ŞI EDUCATIVA ID E-mail: URSS@URSS ru Catalogul publicațiilor de pe Internet: http://URSS ru Telefon/fax (multicanal): URSS + ( ) Toate drepturile rezervate Nicio parte a acestei cărți nu poate fi reprodusă sau transmisă sub nicio formă sau prin orice mijloc, electronic sau mecanic, inclusiv fotocopiere, înregistrare pe suport magnetic sau postare pe Internet, cu excepția permisiunii scrise a proprietarului Cuprins Prefață la cea de-a treia ediție Prefață la prima ediție Capitolul Cosmologie Prezentare generală Despre unitățile de măsură Universul de azi Omogenitate și izotropie Prelungire Durata de viață a Universului și dimensiunea părții sale observabile Planeitatea spațială Universul "cald" Bilanțul energetic în Universul modern Universul în viitor Universul în trecut Recombinare Nucleosinteza primară Stingerea neutrinilor Tranziții de fază în Univers Generarea asimetriei barioniste Generarea materiei întunecate Formarea structurilor în Univers Până la etapa fierbinte Argumente din datele observaționale Probleme ale teoriei Big Bang-ului fierbinte Teoria inflației Alternative la inflație Capitolul Univers izotrop omogen Spații izotrope omogene Metrica Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker Tura roșie Legea lui Hubble Decelerația mișcării relative Gazele particulelor libere din Universul în expansiune Cuprins Capitolul Dinamica expansiunii universului Ecuația lui Friedman Exemple de soluții cosmologice Epoca Universului Orizontul cosmologic Materie non-relativistă ("praf") Materie ultra-relativista ("radiatie") Vid Ecuația de stare p = sr Soluții de recapătare capitolul Compoziția modernă a universului Proprietăţi generale ale evoluţiei Universului Trecerea de la decelerare la accelerare Trecerea de la stadiul dominat de radiații la cel pulverizat Epoca Universului modern și dimensiunea orizontului Raportul "luminozitate aparentă - redshift" pentru bujii standard la distanță Dimensiunile unghiulare ale obiectelor îndepărtate * Chintesența Caracteristici ale evoluției unui câmp scalar omogen în Universul în expansiune Expansiunea accelerată a universului datorită câmpului scalar Câmp de urmărire Capitolul Termodinamica într-un univers în expansiune Funcţiile de distribuţie ale bozonilor şi fermionilor Entropia într-un univers în expansiune Raportul barion-fotoni * Modele cu o etapă intermediară de pulverizare: generarea entropiei * Procese de neechilibru Capitolul Recombinare Temperatura de recombinare în echilibru termodinamic Ultima împrăștiere a fotonilor în universul real * Îndeplinirea condiţiilor de echilibru termic Încălzirea cu electroni împrăștiere Coulomb: echilibrul termic al componentei electron-proton Echilibrul termic al fotonilor Orizontul epocii recombinării și unghiul la care este vizibil Astăzi Planeitatea spațială a Universului Cuprins Capitolul Neutrini relicve Temperatura de întărire a neutrinului Temperatura efectivă a neutrinilor Constrângere cosmologică asupra masei neutrinilor *Neutrinii sterili ca materie întunecată Capitolul Nucleosinteza primordială Întărirea neutronilor Raportul neutron-proton Începutul nucleosintezei Direcția reacțiilor termonucleare Cinetica nucleosintezei Arderea neutronilor, p + n -> D + Arderea deuteriului *Primar He și H * Formarea si arderea celor mai grele nuclee plasmă primară Abundenţă observată de primare: elemente Capitolul Materia întunecată Materie întunecată rece, fierbinte și caldă Stingerea particulelor relicte grele Particule masive care interacționează slab (WIMP) * Alte aplicații ale rezultatelor secțiunii Densitatea reziduală a barionilor într-un Univers barion-simetric Neutrini grei Particule noi ca candidați pentru rolul materiei întunecate Particule stabile în teoriile supersimetrice Neutralino Sneutrino Gravitino Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă * Alți candidați Particule relicte supergrele Exotic Capitolul Tranzițiile de fază în universul timpuriu Tipuri de tranziții de fază Potenţial efectiv în aproximarea cu o singură buclă * Vacuum electroslab la temperatura zero Problemă cu infraroșu Capitolul Generarea asimetriei barioniste Condiţii necesare pentru generarea asimetriei Neconservarea numerelor de barion și lepton în interacţiunile particulelor Mecanism electroslab Cuprins Încălcarea numărului barionului în Grand Unified Theories Neconservarea numerelor de leptoni şi Majorana mase de neutrini Generarea de asimetrie în dezintegrarea particulelor Asimetria barionică și masele de neutrini: leptogeneza Bariogeneza electroslabă Condiţii de încălcare a echilibrului termodinamic *Generarea asimetriei barionului pe gros, perete cu mișcare lentă * Bariogeneza pe un perete subțire Bariogeneză electroslabă, încălcarea CP şi EDM a neutronului * Mecanismul Affleck-Dine Câmpuri scalare purtând numărul barion Generarea asimetriei Observaţii de încheiere Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers Formarea defectelor topologice în Universul timpuriu monopolurile t'Hooft-Polyakov Monopoluri în teoriile gabaritului Mecanism Kibble Concentrarea reziduală: problema monopolurilor >' Corzi cosmice Configurații șiruri Gazul Corzilor Cosmice Deficiență de colț Coarde în Univers Pereții domeniului * Texturi * Defecte topologice hibride * solitoni non-topologici: Q-balls Model cu două câmpuri Modele cu direcţii plate Anexa A Elemente de relativitate generală A Tensori în spațiu-timp curbat A Derivată covariantă A Z Tensor de curbură A Ecuaţiile câmpului gravitaţional A Metrici corelate conform A Interacțiunea materiei cu câmpul gravitațional Tensorul energiei-impuls A Mișcarea particulelor într-un câmp gravitațional Cuprins A Limita newtoniană în relativitatea generală A Ecuații Einstein liniarizate pe fundalul spaţiului Minkowski A IO Tensor macroscopic de energie-impuls A Notații și convenții ■w' Anexa B Modelul standard al fizicii particulelor B Descrierea modelului standard LA Simetrii globale ale Modelului Standard V Z Transformări C-, P-, T LA Amestecarea cuarcilor LA Teoria Fermi eficientă LA Particularităţile interacţiunilor puternice B Numărul efectiv de grade de libertate în Modelul Standard Anexa C Oscilații neutrino C Amestecarea neutrinilor si oscilatiilor C Oscilaţii în vid C Oscilații a trei tipuri de neutrini în cazuri particulare C Efectul Mikheev-Smirnov-Wolfenstein C Observații ale oscilațiilor neutrinilor C Neutrini solari și KamLAND C Neutrini atmosferici, K K și MINOS C Neutrini de accelerator și reactor: |C ez| S Z Valorile parametrilor de oscilație C Masele Dirac si Majorana Neutrini sterili C Căutarea directă a maselor de neutrini Anexa D Teoria câmpului cuantic la temperaturi finite Câmpuri bosonice DI: Timpul euclidian şi condiţiile la limită periodice D Câmpuri de fermioni: condiţii antiperiodice D Teoria perturbaţiei D Potenţial efectiv într-o singură buclă D Screening Debye Monografii, recenzii Ilustrații color Literatura Index de subiect cuvânt înainte la cea de-a treia ediție Cosmologia și fizica particulelor s-au dezvoltat rapid între prima și a treia ediție a acestei cărți Acest lucru este valabil mai ales în cazul studiilor experimentale, în care s-au obținut rezultate noi, care au forțat pe alocuri să corecteze, iar pe alocuri să relueze capitolele despre materia întunecată, tranzițiile de fază și mecanismele de producere a asimetriei barionice a Universului După ce am lucrat la partea a doua a cărții (Perturbații cosmologice Teoria inflaționistă Moscova: URSS, ), a devenit necesară revizuirea capitolului despre recombinare Modificări și completări au fost făcute într-un număr de alte capitole Valorile numerice utilizate ale parametrilor fizicii particulelor și cosmologiei sunt aduse în concordanță cu datele moderne În plus, am corectat greșelile de scriere, inexactitățile și erorile constatate în textul primei ediții, fapt pentru care suntem recunoscători numeroșilor noștri colegi, inclusiv străini (cartea a fost publicată în limba engleză de World Scientific), precum și studenților și studenți postuniversitari creați în aceeași perioadă ai Departamentului de Fizică și Cosmologie a Particulei, Facultatea de Fizică, Universitatea de Stat din Moscova Lomonosov (http: //pps ipg ac ru) cuvânt înainte pana la prima editie Cosmologia modernă este strâns legată de fizica microlumilor, care studiază particulele elementare și interacțiunile lor la cel mai fundamental nivel Din această perspectivă este scrisă această carte Prezintă rezultatele legate de un Univers izotrop omogen în stadiul fierbinte al evoluției sale și la etapele cosmologice ulterioare Această zonă a cosmologiei este adesea denumită teoria big bang-ului fierbinte Se presupune că în viitor va fi scrisă a doua parte a cărții, dedicată teoriei inflaționiste, teoriei încălzirii post-inflaționiste și teoriei dezvoltării perturbațiilor cosmologice, adică neomogenităților din Univers Cartea se bazează pe un curs de prelegeri susținute de câțiva ani la Departamentul de Statistică Cuantică și Teoria Câmpului, Facultatea de Fizică, Universitatea de Stat Lomonosov din Moscova M V Lomonosov studenților specializați în domeniul fizicii teoretice Am considerat că este oportun, totuși, să adăugăm în carte o serie de secțiuni mai specializate marcate cu un asterisc Cert este că există probleme în cosmologie (natura materiei întunecate și a energiei întunecate, mecanismul de formare a asimetriei dintre materie și antimaterie etc ) care nu și-au găsit încă soluția fără ambiguitate Majoritatea secțiunilor suplimentare sunt doar dedicate discuției ipotezelor corespunzătoare, adesea alternative una față de alta La prima lectură, aceste secțiuni pot fi omise Pentru a citi cartea, este suficient, în principiu, să cunoști materialul prezentat de obicei la cursurile de fizică generală Prin urmare, secțiunile principale ale cărții ar trebui să fie disponibile studenților cursurilor de studii superioare ale universităților Informațiile necesare citirii lor din teoria generală a relativității și teoria particulelor elementare sunt plasate în anexe, nu mai frumoase, desigur, pentru o expunere oarecum completă a acestor domenii independente ale fizicii În același timp, în unele secțiuni, marcate cu un asterisc, sunt utilizate metode de teorie clasică și cuantică a câmpurilor, precum și fizica statistică de neechilibru, de aceea este de dorit să cunoașteți metodele relevante pentru a le citi Orice revizuire bibliografică completă a subiectelor discutate ar depăși cu mult scopul acestei cărți Pentru a ghida cititorul, am plasat la sfârșitul cărții o listă de monografii și recenzii care tratează Prefață la prima ediție întrebările pe care le-am ridicat Desigur, această listă este departe de a fi completă Pe parcursul prezentării, oferim și referințe la literatura originală, din care am tras anumite rezultate parțiale Cosmologia observațională, ca și fizica experimentală a particulelor, se dezvoltă rapid Datele observaționale și experimentale prezentate în carte și rezultatele prelucrării lor (valori ale parametrilor cosmologici, restricții privind masele și constantele de cuplare ale noilor particule ipotetice etc ) vor fi cel mai probabil rafinate înainte de publicarea cărții Acest gol poate fi completat, de exemplu, prin referire la materialele actualizate regulat ale Partide Data Group (http: //pdg lbl gov) Dorim să mulțumim colegilor noștri de la Institutul de Cercetări Nucleare al Academiei Ruse de Științe F L Bezrukov, S V Demidov, V A Kuzmin, D G Levkov, M V Libanov, G I Rubtsov, D V Semikoza, P G Tinyakova, I I S T Ka Trov, I I T pentru participarea la pregătirea cursului de prelegeri și a numeroase discuții utile și comentarii valoroase Îi mulțumim în mod deosebit lui S L Dubovsky, care a participat la lucrarea cărții la etapa inițială Suntem profund recunoscători lui V S Berezinsky, A Boyarsky, A Vilenkin, M B Voloshin, M I Vysotsky, A D Dolgov, S L Dubovsky, D I Kazakov, D G Levkov, I D Novikov, E Ya Nugaev, K A Postnov, M V Sazhin, D V Semikoz, A Yu Smirnov, A A Starobinsky, A N Tavkhelidze, P G Tinyakov, S Yu Khlebnikov și M E Shaposhnikov pentru numeroase remarci utile și critici ale acestei cărți preliminare Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie Scopul acestui capitol este de a oferi o privire de ansamblu rapidă asupra problemelor cu care ne vom ocupa pe parcursul cărții Desigur, discuția de aici va fi de natură calitativă și nu poate pretinde a fi completă Sarcina noastră este să explicăm locul pe care îl ocupă una sau alta secțiune a cosmologiei Cu toate acestea, în primul rând, să cădem de acord asupra unităților de măsură ale mărimilor fizice Despre unități Vom folosi adesea sistemul "natural" de unități, în care se presupune că constanta lui Planck, viteza luminii și constanta lui Boltzmann sunt egale cu unu, h \u d c \u d sq - - În acest sistem de unități, masa, energia și temperatura au aceeași dimensiune (deoarece [E] = [smol ], [E] - [A?vT]) Este convenabil să alegeți eV sau GeV = ІО eV ca unitate de măsură a masei și energiei; masa protonului este atunci egală cu mp = , GeV, iar K corespunde cu aproximativ - GeV Timpul și lungimea în sistemul natural de unități au dimensiunea M- (deoarece [E] = [Yo>], [сv] = [t ] și [Z] = [сі]) În acest caz, GeV- ~ - cm și GeV- ~ - s Pentru referințe suplimentare, oferim factorii de conversie în tabel și o Sarcina Verificați validitatea rapoartelor colectate în Tabel și Aflați cu ce sunt egale Volt (V), Gauss (Gs), Hertz (Hz) și Angstrom (A) în sistemul natural de unități În sistemul natural de unități, constanta gravitațională newtoniană G are dimensiunea M~ Aceasta rezultă din formula pentru energia potențială gravitațională V = -Gmimz/r, deoarece [V] = M, [r- ] = M Este convenabil să se introducă unsprezece Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie Tabelul Factori de conversie din sistemul natural de unități în sistemul CGS Energie GeV = , x erg Masa GeV = , • IO- g Temperatura GeV = , • IO K Lungimea GeV- = , x - cm Timp GeV- = , • IO- s Densitatea numărului de particule GeV = , x cm" Densitatea de energie GeV = , • ІО ergsm" Densitatea de masă GeV = , x g-cm- Tabelul Factori de conversie din sistemul CGS de unități în sistemul natural Energie erg = , • IO GeV Masa g = , • IO GeV Temperatura K = , x ~ GeV Lungime cm = , ■ IO GeV- Timp s = , x GeV" Densitatea numărului de particule cm" = , x " GeV Densitatea de energie erg-cm- = , ■ - GeV Densitatea de masă hem- = , x - GeV Masa Planck Mp prin raport G = Ă^- Numeric Мрі = , • ІО GeV, ( , ) iar lungimea, timpul și masa Planck în sistemul cgs sunt egale, respectiv Ірі \u d \u d , * ~ cm, dl ^=i= ' ' ' s' ( - ) Мрі = , • ІО- g Slăbiciunea interacțiunilor gravitaționale este legată de valoarea mare a Mpi Despre unitățile de măsură o Sarcina Verificați validitatea relațiilor ( ) și ( ) t> Problema De câte ori este interacțiunea gravitațională a doi protoni mai slabă decât interacțiunea lor Coulomb? În cosmologie, unitatea tradițională de măsurare a lungimii este megaparsec, Mpc = IO buc = , ■ IO cm Să cădem de acord asupra unei notări pe care o vom folosi în această carte Indice va desemna valorile moderne ale acelor cantități care pot depinde de timp De exemplu, dacă p(t) este densitatea medie de energie din Univers în funcție de timp, atunci po = p( Sarcina Asociați deplasarea la roșu cu distanța până la obiect, exprimată în Mpc Să clarificăm semnificația unității tradiționale de măsură a parametrului Hubble, care apare în ( ) Interpretarea naivă a legii Hubble ( ) este că deplasarea spre roșu se datorează mișcării radiale a galaxiilor de pe Pământ cu viteze proporționale cu distanțele până la galaxii, ѵ = Noh, ѵ ( ) Apoi deplasarea spre roșu ( ) este interpretată ca efect Doppler longitudinal (pentru c, adică și Problema Considerăm un sistem de mai multe puncte în mecanica newtoniană Arătați că este omogen și izotrop din punct de vedere spațial dacă și numai dacă densitatea punctelor este constantă în spațiu, iar viteza mișcării relative a fiecărei perechi de puncte i și j este legată de distanța dintre ele prin "legea Hubble" "Vij = HoTij, unde Ho nu depinde de coordonatele spațiale Aici și mai jos, vectorii tridimensionali sunt notați cu caractere aldine, de exemplu, v = (Hz, V , t?z) Valoarea But este parametrizată în mod tradițional după cum urmează: Dar = h • km s ♦ Mpc' ( - ) unde h este o mărime adimensională de ordinul unității (vezi ( - )), h = , ± , ( - ) Vom folosi valoarea h = , în estimări ulterioare Pentru a măsura parametrul Hubble, Cefeidele sunt folosite ca lumânări standard, stele variabile a căror variabilitate este legată într-un mod cunoscut de luminozitate Această legătură poate fi dezvăluită prin studierea Cefeidelor în unele formațiuni stelare compacte, de exemplu, în Norii Magellanic Deoarece distanțele până la toate Cefeidele dintr-o formațiune compactă pot fi considerate aceleași cu un grad bun de precizie, raportul dintre luminozitățile observate ale unor astfel de obiecte este exact egal cu raportul dintre luminozitățile lor Perioada pulsațiilor cefeidelor poate varia de la o zi la câteva zeci de zile, timp în care luminozitatea se modifică de mai multe ori Ca urmare a observațiilor, s-a trasat dependența luminozității de perioada de pulsație: cu cât steaua este mai strălucitoare, cu atât perioada de pulsație este mai lungă Cefeidele sunt giganți și supergiganți, așa că pot fi observate mult dincolo de galaxie După ce au studiat spectrul cefeidelor îndepărtate, ei găsesc deplasarea spre roșu folosind formula ( ) și, studiind evoluția în timp, determină peri Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie od pulsații de luminozitate Apoi, folosind dependența cunoscută a variabilității de luminozitate, se determină luminozitatea absolută a obiectului și apoi se calculează distanța până la obiect, după care se obține valoarea parametrului Hubble folosind formula ( ) Pe fig prezintă diagrama Hubble astfel obținută - dependența deplasării spre roșu de distanță Orez Diagrama Hubble construită din observații ale Cefeidelor îndepărtate [ ] Linia continuă arată legea Hubble cu parametrul Hq = km/(s - Mtms) determinat din aceste observații Liniile întrerupte corespund erorilor experimentale ale valorii constantei Hubble Pe lângă cefeide, există și alte obiecte strălucitoare folosite ca lumânări standard, cum ar fi supernovele de tip Ia Rezultatele determinării valorii moderne a parametrului Hubble din analiza observațiilor lumânărilor standard îndepărtate sunt prezentate în Fig Universul azi Orez Diagrama Hubble construită din observații ale lumânărilor standard mai îndepărtate, inclusiv supernove de tip Ia [ ] Linia continuă arată legea Hubble cu parametrul Hq = km/(s-Mpc) determinat din aceste observații Liniile întrerupte corespund erorilor experimentale ale valorii constantei Hubble Durata de viață a Universului și dimensiunea părții sale observabile Parametrul Hubble are de fapt dimensiunea [i r], deci Universul modern este caracterizat de scara de timp C ' M K t str Dar = T • = - • • C = - • IO ani h km h și scara cosmologică a distanțelor Dar = • Mpc, ( ) ( -I) Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie care pentru h = , este Hq = , • ani = = Mpc ( - ) ( - ) Aproximativ vorbind, dimensiunea universului se va dubla în aproximativ miliarde de ani; Galaxiile care se află la o distanță de aproximativ Mpc de noi se îndepărtează de noi la viteze comparabile cu viteza luminii Vom vedea că timpul Hq coincide în ordinea mărimii cu vârsta Universului, iar distanța Hq cu dimensiunea părții vizibile a Universului Vom rafina ideile despre vârsta universului și dimensiunea părții sale vizibile pe parcursul acestei cărți Aici observăm că o extrapolare simplă a evoluției Universului în trecut (conform ecuațiilor teoriei generale clasice a relativității) conduce la ideea momentului Big Bang, de la care a început evoluția cosmologică clasică ; atunci durata de viață a Universului este timpul scurs de la Big Bang, iar dimensiunea părții vizibile (dimensiunea orizontului) este distanța pe care semnalele care călătoresc cu viteza luminii au parcurs-o de la Big Bang (un mod mai precis estimarea dimensiunii orizontului modern este de Gpc) În acest caz, dimensiunea întregului Univers depășește semnificativ dimensiunea orizontului; în teoria generală clasică a relativității, dimensiunea spațială a universului poate fi infinită Indiferent de datele cosmologice, există limite inferioare observaționale privind vârsta Universului io Diverse metode independente duc la limite apropiate la nivel io > miliarde de ani = , ■ IO ani Una dintre metodele folosite pentru a obține ultima limită este măsurarea distribuției luminozității piticelor albe Piticele albe - stele compacte, de înaltă densitate, cu mase aproximativ aceleași cu cele ale Soarelui - se estompează treptat ca urmare a răcirii prin radiație În Galaxie se întâlnesc pitice albe de diferite luminozități, însă, pornind de la o anumită luminozitate scăzută, numărul de pitice albe scade brusc, iar această scădere nu este legată de sensibilitatea echipamentului de observare Explicația este că nici cele mai vechi pitice albe nu au reușit încă să se răcească suficient pentru a deveni atât de slab Timpul de răcire poate fi determinat prin studierea balanței energetice pe măsură ce steaua se răcește Acest timp de răcire - vârsta celor mai vechi pitice albe - este o limită inferioară a duratei de viață a Galaxiei și, prin urmare, a întregului Univers [ ] Printre alte metode, remarcăm studiul abundenței elementelor radioactive din scoarța terestră, în compoziția meteoriților [ ] și a stelelor cu metalitate scăzută [ ], compararea curbei de evoluție a stelelor din secvența principală pe Hertzsprung-Russell diagrama ("luminozitate - temperatură" sau "luminozitate - culoare") cu abundența celor mai vechi stele din m-a epuizat Universul azi clustere globulare [ ] de stele , studiind starea proceselor de relaxare din clusterele de stele, măsurând abundența gazului fierbinte în clusterele de galaxii Planeitatea spațială Omogenitatea și izotropia Universului nu înseamnă, în general, că la un moment fix în timp spațiul tridimensional este un plan tridimensional (spațiu euclidian tridimensional), adică că Universul are curbură spațială zero Alături de planul , sfera (curbura spațială pozitivă) și -hiperboloidul (curbura negativă) sunt omogene și izotrope Rezultatul fundamental al observațiilor din ultimii ani a fost stabilirea faptului că curbura spațială a Universului, dacă este diferită de zero, este mică Vom reveni în mod repetat asupra acestei afirmații, atât pentru a o formula la nivel cantitativ, cât și pentru a stabili exact ce date indică planeitatea spațială a Universului Aici este suficient să spunem că acest rezultat a fost obținut din măsurătorile anizotropiei radiației cosmice de fond cu microunde și, la nivel calitativ, se reduce la faptul că raza curburii spațiale a Universului este vizibil mai mare decât dimensiunea acestuia parte observabilă, adică vizibil mai mare decât Hq De asemenea, observăm că datele privind anizotropia CMB sunt, de asemenea, în concordanță cu ipoteza unei topologii spațiale triviale Deci, în cazul unei varietăți tridimensionale compacte cu o dimensiune caracteristică ordinului Hubble, cercurile de pe sfera cerească ar fi observate cu o imagine similară a anizotropiei radiației cosmice de fond cu microunde - intersecția sferei ultima împrăștiere a fotonilor rămași după recombinare (formarea atomilor de hidrogen), cu imaginile acestei sfere, rezultată din acțiunea mișcării grupului de varietate Dacă spațiul ar avea, de exemplu, topologia unui tor, atunci s-ar observa pe sfera cerească o pereche de astfel de cercuri în direcții diametral opuse Radiația relicvă nu dezvăluie astfel de proprietăți [ ] t> Problema Cum va afecta faptul că mișcarea unui observator local față de fundalul cosmic cu microunde imaginea cu cercuri similare? Univers "cald" Universul modern este plin cu un gaz de fotoni care nu interacționează - radiația cosmică de fond cu microunde prezisă de teoria Big Bang și descoperită experimental în Densitatea numărului de fotoni relicve Clusterile globulare sunt structuri intragalactice cu un diametru de aproximativ pc, inclusiv sute de mii și chiar milioane de stele Termenul "metale" în astrofizică se referă la toate elementele mai grele decât heliul Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie este de aproximativ de bucăți pe centimetru cub Distribuția de energie a fotonilor are un spectru termic Planck (Fig ), caracterizat prin temperatură [ ] To = , ± , K ( , ) Temperatura fotonilor care vin din diferite direcții pe sfera cerească este aceeași la aproximativ - ; aceasta este o altă dovadă a omogenității și izotropiei universului lungime de unda (cm) io- inainte de- yu- yu-' - -' , E- , O' dh'' ■ FIRAS X DMR despre LBL - Italia ■ Princeton ive Cyanogen satelit COBE \ satelit COBE s Muntele Alb și Polul Sud: sol și balon rachetă de sondare optică k corp negru Frecvență (GHz) Orez Măsurătorile spectrului CMB Compilarea datelor se face în [ /- Curba solidă arată spectrul Planck (spectrul corpului negru) În același timp, s-a stabilit experimental că această temperatură depinde încă de direcția pe sfera cerească Anizotropia unghiulară a temperaturii CMB este în prezent bine măsurată (vezi Fig ) și este, aproximativ vorbind, de ordinul T(Tq ~ " - - Faptul că spectrul este planckian în toate direcțiile este controlat prin efectuarea măsurătorilor la frecvențe diferite În această carte, vom reveni în mod repetat la anizotropia (și polarizarea) CMB, deoarece, pe de o parte, conține cele mai valoroase informații despre Universul timpuriu și modern, iar pe de altă parte, măsurarea sa este posibilă cu precizie ridicată Rețineți că prezența radiației cosmice de fond cu microunde face posibilă introducerea unui cadru distins de referință în Univers: acesta este cadrul de referință în care gazul fotonilor relicte este în repaus Sistemul solar se mișcă în raport cu relicva Universul azi - Т(tsK) + Orez (Vezi insertul pentru versiunea color, p ) Date WMAP [ /: Anizotropie unghiulară CMB, adică dependența temperaturii fotonului de direcția de sosire Se scade temperatura medie a fotonului si componenta dipol ( ); variațiile de temperatură descrise sunt la nivelul de T cK, adică T/Tq ~ - - - radiații în direcția constelației Hydra Viteza acestei mișcări determină valoarea componentei dipol a anizotropiei [ ] T= , mK ( , ) > Problema Pe baza mărimii componentei dipol a anizotropiei radiației cosmice de fond cu microunde, determinați viteza sistemului solar în raport cu radiația cosmică de fond cu microunde o Sarcina Estimați variația anuală a anizotropiei CMB asociată cu rotația Pământului în jurul Soarelui Universul modern este transparent pentru fotonii relicve : astăzi calea lor medie liberă este mare în comparație cu dimensiunea orizontului Hq Acesta nu a fost întotdeauna cazul: în universul timpuriu, fotonii au interacționat intens cu materia În realitate, "transparența" diferitelor părți ale Universului variază De exemplu, gazul fierbinte (T ~ keV) din grupurile de galaxii împrăștie fotoni relicte, care dobândesc energie suplimentară în acest proces Acest proces duce la "încălzirea" fotonilor relicve, efectul Zeldovich-Syunyaev [ ] Amploarea acestui efect este mică, dar destul de vizibilă cu metodele moderne de observare Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie o Problema (efectul Greisen-Zatsepin-Kuzmin [ , ] ) Se știe că în interacțiunea unui foton cu un proton la energii suficient de mari, este posibilă absorbția unui foton cu producerea unui mezon r Fie secțiunea transversală a acestui proces în sistemul centrului de masă al unui foton și al unui proton, unde suma momentelor unui foton și a unui proton este egală cu zero, are forma (pentru această problemă, aceasta este: de fapt, o bună aproximare): st = s , vezi Fig ) Datele observaționale sunt în concordanță cu faptul că fluctuațiile de temperatură unde parantezele unghiulare înseamnă o medie pe un ansamblu de universuri ca al nostru Coeficienții Сіт într-un Univers izotrop nu depind de m, Сіт - Сі și determină corelația dintre fluctuațiile de temperatură în diferite direcții: = £ -î-GPițcosO), Universul azi Scară unghiulară Orez Rezultatele măsurătorilor anizotropiei unghiulare a fondului cosmic de microunde prin experimentul Planck / / Curba teoretică se bazează pe modelul ACDM descris în capitolul і = caracterizează contribuția totală a unghiularului momente de aceeași ordine Rezultatele măsurării doar a acestei cantități sunt prezentate în Fig Este important de reținut că măsurarea anizotropiei unghiulare a radiației cosmice de fond cu microunde dă nu un număr măsurat experimental, ci un întreg set de date, adică valorile lui C\ la diferite I Acest set este determinat de o serie de parametri ai Universului timpuriu și modern, astfel încât măsurarea acestuia oferă o mulțime de informații cosmologice Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie Bilanțul energetic în universul modern O estimare dimensională a densității de energie din Univers poate fi obținută după cum urmează La densitatea de energie po, densitatea "sarcinii gravitaționale" este egală în ordinea mărimii cu Gpo, unde G este constanta newtoniană Întrucât interacțiunile gravitaționale sunt cele care determină evoluția Universului, valoarea Gpo trebuie să fie într-un fel legată de rata de expansiune observată a Universului Are dimensiunea M , aceeași dimensiune are H% Prin urmare, este firesc să ne așteptăm la asta d> ~ HlG- = M^H* Într-adevăr, vom vedea că densitatea actuală de energie într-un univers spațial plat este Pc ='-^H$M P Cu o precizie de nu mai puțin de %, aceasta este densitatea de energie în Universul modern Numeric pc = , x " /r = , x IO- la h = , ( , ) CM' CM Conform datelor observațiilor cosmologice, pe care le vom discuta în această carte, contribuția barionilor (protoni, nuclee) la densitatea totală de energie modernă este de = - = , Rs Contribuția neutrinilor relicve de toate tipurile este și mai mică: limita cosmologică a acesteia este Ipoteza existenței materiei întunecate face posibilă și explicarea mișcării observate a stelelor la periferia galaxiilor Astfel, presupunând o circulară Precum și rezultatele unei măsurători locale a "constantei Hubble" în direcția centrului clusterului Fecioarei Bilanțul energetic în universul modern mișcarea, distribuția vitezelor v(R) în funcție de distanța R de la centrul galaxiei la stea urmează din legea lui Newton v(R) = M(R) = r [p(r)r dr VR Jo Aici p(r) este densitatea masei Experimental, pentru regiunile nu prea apropiate de centrul galaxiei, v(K) = const, în timp ce luând în considerare doar contribuția materiei luminoase ar da v(R} oc y/R pentru regiunile pline cu materie luminoasă și v (R} oc i/y/R pentru periferia galaxiei Această diferență poate fi explicată presupunând că materia vizibilă a galaxiei este scufundată într-un nor mai mare - haloul galaxiei - format din materie care nu interacționează cu fotoni Aceeași concluzie rezultă din observațiile mișcării norilor de hidrogen rece în jurul galaxiilor noastre și din apropiere (vezi Fig ) Vitezele norilor sunt determinate în acest caz de lărgirea Doppler a liniei de emisie L = cm aproape de a noastra Agruparea materiei întunecate poate imita și materia obișnuită - barionii și electronii, care se află într-o stare care le asigură "pasivitatea" în raport cu radiația electromagnetică În special, materia din stelele neutronice, piticele albe și maronii are această proprietate Acestea sunt obiecte foarte dense de dimensiuni mici Pentru a explica observațiile, astfel de obiecte ar trebui nu numai să umple regiunea discului galaxiei noastre, ci să fie componenta principală a halou (o distribuție similară ar trebui să fie în alte galaxii) Densitatea numărului de astfel de obiecte poate fi determinată din observații Lovind fasciculul dintre Pământ și o sursă de radiație (de exemplu, o stea dintr-o galaxie pitică), astfel de obiecte ar duce la lentile gravitaționale Această lentilă a stelelor este observată, dar nu suficient de des pentru a argumenta că astfel de obiecte compacte dense pot aduce o contribuție semnificativă la densitatea materiei întunecate [ , ] În plus, mulți dintre candidații luați în considerare nu sunt potriviți din alte motive Deci, stelele neutronice sunt rămășițele exploziilor de supernove - sursele majorității oxigenului, siliciului și a altor elemente grele Abundența acestor elemente în galaxii este binecunoscută Dacă nu sunt spălate în mediul interstelar, atunci numărul permis de stele neutronice "ascunse" în halou nu este în mod clar suficient pentru a înlocui materia întunecată O situație similară se întâmplă și pentru piticele albe, unde carbonul joacă rolul de indicator Mai multe rezultate observaționale vorbesc în favoarea faptului că energia întunecată există într-adevăr în Univers În primul rând, așa cum am spus deja, Universul este plat din punct de vedere spațial, cu un grad bun de precizie, ceea ce înseamnă că densitatea totală de energie din el coincide cu densitatea critică pc cu o precizie de nu mai puțin de % În același timp, estimările densității energetice a materiei grupate dau valoarea ( , ), care este vizibil mai mică decât pc Contribuția lipsă este contribuția energiei întunecate Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie Orez Distribuția vitezei norilor de hidrogen în galaxia NGC [ ] - Diferite linii arată contribuțiile celor trei componente principale care formează potențialul gravitațional al galaxiei Dovezile independente pentru existența energiei întunecate sunt după cum urmează Vom vedea că rata de expansiune a Universului în trecut depindea de ce forme de energie și în ce cantitate sunt și au fost prezente în el Modul în care s-a extins Universul, la rândul său, depinde de raportul deplasare spre roșu-luminozitate pentru lumânările standard îndepărtate Ca acesta din urmă, recent a devenit posibilă utilizarea supernovelor de tip Ia Rezultatul observațiilor la supernove este că supernovele îndepărtate par mai slabe decât cele apropiate [ , ] Acest lucru poate fi interpretat ca o dovadă a unei expansiuni accelerate a universului (acum și în trecutul nu prea îndepărtat) Expansiunea accelerată în relativitatea generală este posibilă numai în prezența energiei întunecate, a cărei densitate depinde slab (sau nu depinde deloc) de timp Sunt "standard" bazate pe relația dintre luminozitatea absolută la luminozitate maximă și natura evoluției temporale a strălucirii relevată de observațiile supernovelor din apropiere: supernovele luminoase se degradează mai mult Bilanțul energetic în universul modern Există, de asemenea, o serie de alte considerații bazate, în special, pe vârsta Universului, generarea structurilor și spectrul de anizotropie unghiulară al radiației cosmice de fond cu microunde Toate sunt în concordanță cu ideea că energia întunecată există și contribuie la densitatea totală de energie a Universului modern la nivelul de , pc Ne putem aștepta ca observațiile viitoare să facă posibilă clarificarea naturii și proprietăților acestei componente energetice din Univers Unul dintre candidații pentru rolul energiei întunecate este vidul În fizica particulelor, energia vidului nu este de obicei luată în considerare, deoarece servește ca punct de referință pentru energie, iar masele și energiile excitațiilor deasupra vidului - particulele - sunt de interes O altă situație are loc în teoria generală a relativității: energia vidului, ca orice altă formă de energie, participă la interacțiunile gravitaționale Dacă câmpurile gravitaționale nu sunt prea puternice, vidul este același peste tot și densitatea sa de energie este constantă în spațiu și timp Cu alte cuvinte, energia vidului nu poate fi grupată, așa că energia vidului este un candidat ideal pentru energia întunecată Trebuie spus că în teorie există o dificultate fundamentală asociată cu estimarea mărimii energiei vidului Densitatea energiei de vid în unități naturale are dimensiunea lui M și ne-am aștepta ca aceasta să fie egală în ordinea mărimii cu puterea a patra a scalei de energie caracteristică a interacțiunilor fundamentale Astfel de scale sunt de GeV pentru interacțiuni puternice, GeV pentru interacțiuni electroslabe și Мрі ~ ІО GeV pentru interacțiunile gravitaționale în sine Astfel, ar fi posibil să se estimeze contribuțiile corespunzătoare la densitatea energiei în vid: Pvac ~ GeV ~ IO GeV ~ IO GeV (interacțiuni puternice); (interacțiuni electroslăbite); (interacțiuni gravitaționale) ( - ) Oricare dintre aceste estimări este cu multe ordine de mărime mai mare decât densitatea reală a energiei întunecate GeV pA ~ pc ~ ~ ~ IO- GeV ( , ) smd Aceasta este problema teoretică, care este adesea numită problema constantei cosmologice: este complet de neînțeles de ce densitatea energiei în vid este practic nulă în comparație cu estimările ( ), și și mai misterios este că este încă diferită de zero (dacă energia întunecată este energia vidului) și este o valoare extrem de mică ( , ) Se poate spune fără exagerare că problema energiei întunecate (sau problema constantei cosmologice) este una dintre problemele principale, dacă nu chiar cea mai importantă, ale fizicii teoretice Există multe mistere și coincidențe aici care necesită o ajustare precisă a unor parametri de altă natură De exemplu, un Univers cu o constantă cosmologică negativă de ordinul posibilei contribuții a interacțiunilor puternice la densitatea energiei în vid s-ar prăbuși fără să fi existat nici măcar la zece microsecunde după Big Bang O altă coincidență care trebuie explicată este măsura în care contribuțiile la densitatea energetică actuală a celor trei componente principale: energia întunecată, materia întunecată și barionii Fiecare dintre aceste contribuții Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie sursa proprie, fiecare are propriul mecanism și, a priori, ar trebui să ofere contribuții de diferite ordine de mărime Subliniem că energia vidului nu este singurul candidat pentru rolul energiei întunecate Alți candidați, nu mai puțin exotici, sunt discutați în literatură; pe unele dintre ele le vom aminti în această carte Universul în viitor Viitorul Universului este determinat de geometria sa și de proprietățile energiei întunecate Vom vedea că contribuția curburii spațiale la densitatea efectivă a energiei este invers proporțională cu pătratul factorului de scară Prin urmare, pentru un Univers în expansiune cu curbură spațială diferită de zero, va veni un moment în care contribuția curburii la energie va domina asupra contribuției materiei nonrelativiste În viitor, contribuțiile curburii spațiale și ale energiei întunecate vor concura Dacă acesta din urmă depinde de timp, iar în viitorul îndepărtat se va relaxa la zero destul de repede, atunci pentru un Univers cu curbură pozitivă (un Univers închis), expansiunea va încetini treptat, apoi va fi înlocuită de contracție, iar viața Universului se va încheia în colaps Pentru un Univers cu curbură negativă (Universul deschis), expansiunea va continua pentru totdeauna, deși ritmul său va încetini treptat Grupurile de galaxii se vor "împrăștia" din ce în ce mai departe unele de altele Aceeași soartă va avea și galaxiile care nu fac parte din clustere Toate structurile nelegate gravitațional vor dispărea Soarta unui Univers spațial plat cu energie întunecată zero arată similară (cu toate acestea, expansiunea în acest caz va fi mai lentă) Dacă energia întunecată nu depinde de timp (cum este cazul energiei de vid ), sau această dependență este slabă, atunci energia întunecată este cea care va determina viitorul Energia pozitivă a vidului va avea ca rezultat un univers care se umfla exponențial; Universul se va extinde pentru totdeauna cu o accelerație constantă De asemenea, este posibil ca densitatea energiei întunecate în viitorul îndepărtat să devină negativă și constantă în timp În acest caz, energia întunecată negativă va determina mai întâi încetinirea expansiunii Universului, iar apoi contracția - evoluția se va încheia în colaps Dacă cele mai simple modele cosmologice sunt folosite în interpretarea datelor experimentale moderne, atunci scenariul unui Univers în expansiune exponențială este o perspectivă destul de probabilă Într-adevăr, contribuția curburii la densitatea efectivă a energiei nu depășește deja % și scade odată cu creșterea factorului de scară Rolul principal este jucat de energia întunecată, iar dacă contribuția sa este constantă în timp, atunci va fi susținută Nu discutăm aici posibilitatea unei tranziții de fază în Univers, care ar putea schimba echilibrul dintre diferitele componente ale energiei totale și astfel să afecteze toată evoluția cosmologică ulterioară Univers în trecut expansiune exponenţială Universul va exista pentru totdeauna Subliniem că este imposibil, în principiu, să prezicem cu încredere soarta Universului în viitorul îndepărtat doar pe baza observațiilor cosmologice Aceste observații fac posibilă, în general vorbind, elucidarea în timp a dependenței (sau independenței) energiei întunecate din trecut și, pe baza lor, se pot construi doar ipoteze mai mult sau mai puțin plauzibile despre comportamentul energiei întunecate în viitor Pentru a prezice viitorul îndepărtat al Universului, este necesară cunoașterea naturii energiei întunecate (sau, într-un context mai larg, a naturii expansiunii accelerate a Universului în epoca modernă) Dacă este posibil să obțineți astfel de cunoștințe și, dacă da, pe ce cale, este greu de spus astăzi Literatura de specialitate discută, de asemenea, posibilitatea ca densitatea efectivă a energiei întunecate să crească în viitor Dacă această creștere este suficient de rapidă, atunci Universul se va confrunta cu o "big rip" (Big Rip): după un timp finit, factorul de scară va deveni egal cu infinit, interacțiunile dintre particule (chiar electromagnetice și cele puternice) vor fi insuficiente pentru a menține-le într-o stare legată și toate sistemele legate, inclusiv atomii și nucleele, se vor destrăma în constituenții lor, care vor zbura la o distanță infinită unul de celălalt În același timp, astăzi este posibil să extrapolăm cu destulă încredere evoluția Universului pentru următoarele - de miliarde de ani În acest timp, Universul se va extinde, iar rata de expansiune a acestuia va fi comparabilă cu cea modernă Univers în trecut Simplul fapt că universul se extinde duce imediat la ideea că universul a fost mai fierbinte și mai dens în trecut Vom vedea că extrapolarea stării actuale a Universului înapoi în timp, bazată pe teoria generală a relativității și termodinamica standard, arată că în stadiile tot mai timpurii ale evoluției, materia din Univers a fost caracterizată prin temperatură și densitate tot mai mari și la majoritatea stadiilor de expansiune cosmologică au fost îndeplinite condițiile de echilibru termodinamic Deplasându-se înapoi în timp și, în consecință, crescând pe scara temperaturii, se pot observa câteva "momente" caracteristice (etape mai mult sau mai puțin lungi) în evoluția Universului, vezi fig Să discutăm pe scurt câteva dintre ele Recombinare La temperaturi relativ scăzute, materia obișnuită din univers era un gaz neutru (mai ales hidrogen) Într-o etapă anterioară, adică la temperaturi mai ridicate, energia de legare în atomul de hidrogen nu a fost suficientă pentru a menține electronii în atomi, iar substanța a fost Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie , K ASTĂZI miliarde de ani trecerea la expansiune accelerată , K , eV recombinare , eV keV MeV , MeV Tranziție de fază QCD MeV univers fierbinte etapa - inflatia Generație de GeV a asimetriei x' barionului ✓' ff ț ț f I | * f | fff nucleosinteză primară scindarea neutrinilor tranziție slabă din punct de vedere electric încălzire primară trecerea la oțel de expansiune sub formă de pulbere de mii de ani de mii de ani minute s , s µs generarea materiei întunecate , ns Orez Etapele evoluției universului r miliarde de ani în faza plasmă electron-foton-protoni Temperatura de recombinare - trecerea de la plasmă la starea gazoasă - este determinată, aproximativ, de energia de legare a atomului de hidrogen, , eV Vom vedea că în realitate recombinarea a avut loc la o temperatură ceva mai scăzută, aproximativ , eV Această epocă este importantă deoarece reprezintă epoca ultimei împrăștieri a fotonilor relicve: înainte de aceasta, fotonii au interacționat intens cu electronii din plasmă (împrăștiați și chiar mai devreme absorbiți și emisi), iar după recombinare, gazul neutru a devenit transparent pentru fotoni Astfel, radiația relicvă poartă informații directe despre starea Universului într-un moment în care temperatura acestuia era de aproximativ , eV ~ K; durata de viață a universului era atunci de aproximativ de mii de ani Gradul ridicat de izotropie CMB menționat mai sus vorbește direct despre gradul de uniformitate al Universului în momentul recombinării: atunci Universul era mult mai omogen decât acum, neomogenitățile de densitate p/p erau comparabile cu fluctuațiile de temperatură și se ridicau la o valoare a ordinului Univers în trecut " - " Cu toate acestea, tocmai aceste neomogenități au condus în cele din urmă la apariția structurilor în Univers - mai întâi, galaxiile primare, apoi clusterele galactice etc De fapt, după cum indică observațiile, adâncimea optică (probabilitatea de împrăștiere) pentru fotoni după recombinare este diferită de zero și se ridică la m = , - , Motivul pentru aceasta este ionizarea secundară a gazului în Univers, care a început în stadiul în care s-au format și au dispărut primele stele, z Sarcina Dacă în natură există surse de neutrini cu energie ultraînaltă, atunci este posibilă împrăștierea unor astfel de neutrini de către neutrini relicte Secțiunea transversală pentru împrăștierea neutrino-neutrini în modelul standard al fizicii particulelor este foarte mică Valoarea maximă, = , cbarn = , x - cm , această secțiune transversală ajunge la o energie în sistemul centrului de masă y/s ~ Mz ~ GeV, când neutrinii se anihilează cu formarea rezonantă a unui Z- boson, care apoi se descompune rapid Detectarea produselor acestei dezintegrare ar oferi o confirmare indirectă a existenței neutrinilor relicve Găsiți calea liberă medie a neutrinilor de superînaltă energie în Universul modern în ceea ce privește acest proces Este de așteptat ca urmare a captării neutronilor în stele și în timpul exploziilor de supernove, și parțial, aparent, ca urmare a captării de protoni sau pozitroni Univers în trecut tăierea spectrului neutrinilor cu energie ultraînaltă, similar cu limita prevăzută pentru spectrul protonilor cu energie ultraînaltă (vezi problema )? Aparent, rolul neutrinilor în Universul modern este relativ mic Cu toate acestea, densitatea neutrinilor din universul timpuriu este un parametru important în teoria nucleosintezei Formarea elementelor a avut loc în timpul expansiunii Universului, iar prezența componentei neutrino a afectat rata de expansiune și, în consecință, viteza de răcire a plasmei cosmice Procesele de neechilibru din plasmă, care conduc la formarea de nuclee ușoare, depind de această rată Succesul teoriei nucleosintezei în prezicerea concentrației nucleelor relicve oferă o încredere puternică că neutrini relicve există într-adevăr în univers Neutrinii joacă, de asemenea, un rol în formarea structurilor din Univers și în formarea spectrului de anizotropie CMB Pe baza observațiilor corespunzătoare și a combinației lor cu alte date cosmologice, s-a obținut o limită pentru suma maselor de neutrini de toate tipurile [ , ] Galaxiile se formează activ la deplasări spre roșu de - , dar există și altele mai vechi: în observaţii există indicii chiar de galaxii cu o deplasare spre roşu de ~ Dimensiunea structurii - galaxii, clustere etc - este legată de dimensiunea spațială a insulei primare de densitate crescută și, prin urmare, de spectrul perturbațiilor De aceasta depind densitățile numerice ale galaxiilor și clusterelor și distribuția lor în masă Măsurarea acestor caracteristici face posibilă determinarea spectrului perturbațiilor primare Datele observaționale disponibile astăzi corespund cu o bună acuratețe celui mai simplu spectru "plat" de fluctuații primare, numit spectrul Garrison-Zel'dovich O caracteristică distinctivă a acestui spectru este absența unei scale de lungime distincte Neomogenitățile care au existat în mediul cosmic în timpul erei recombinării duc la anizotropia radiației cosmice de fond cu microunde Prin urmare, spectrul de anizotropie CMB este o sursă valoroasă de informații despre spectrul fluctuațiilor materiei primare În special, amplitudinea fluctuațiilor de densitate primară p/p și panta spectrului sunt determinate din spectrul de anizotropie al radiației relicve Formarea structurilor oferă încă un argument în favoarea existenței materiei întunecate: fără ultima neomogenitate, densitatea ar fi început să crească prea târziu și pur și simplu nu ar fi avut timp să se dezvolte suficient În plus, din teoria formării structurii rezultă că cea mai mare parte a materiei întunecate trebuie să fie rece sau caldă, adică să fie formată din particule care au devenit nerelativiste cu mult înainte de trecerea de la stadiul de evoluție dominat de radiații la cel de praf a Universului În acest caz, ipoteza principală este materia întunecată rece, constând din particule care au încetat să interacționeze cu plasma fiind deja non-relativiste Dacă partea principală a materiei întunecate ar fi, dimpotrivă, fierbinte, adică ar fi formată din particule care au devenit nerelativiste deja în stadiul de praf, atunci formarea structurilor s-ar desfășura oarecum diferit: ca unul dintre rezultate, grupurile de galaxii ar fi structurile primare Din observarea structurilor cu dimensiuni de ordinul a zece Megaparsecs sau mai puțin, rezultă că materia întunecată fierbinte nu are o contribuție mare la densitatea totală de energie a Universului: într-un Univers a cărui densitate de energie ar fi determinată în principal de întuneric fierbinte contează, ar exista mult mai puține structuri de dimensiuni relativ mici În a doua parte a acestei cărți, vom lua în considerare formarea structurilor în Univers și rolul diferitelor componente ale mediului cosmic primar în acest proces Un exemplu de materie întunecată fierbinte sunt neutrinii cu mase Pu ~ - eV Capitolul Cosmologie Scurtă recenzie Înainte de etapa fierbinte Argumente din datele observaționale Rezultatele observațiilor cosmologice indică în mod direct că etapa fierbinte a evoluției Universului, despre care a fost discutată în Secțiunea , a fost precedată de o altă epocă cu proprietăți foarte neobișnuite Vom studia această problemă mai detaliat în partea a doua a cărții, dar aici spunem că această afirmație remarcabilă rezultă dintr-o analiză a proprietăților neomogenităților materiei, chiar acelea din care s-au format galaxiile Într-un mediu barion-foton înainte de recombinare, aceste neomogenități erau unde sonore ; vom vedea că viteza sunetului într-un astfel de mediu este noi ~ />/ Lungimea fiecăreia dintre aceste unde crește cu timpul datorită expansiunii Universului, A(i) oc a(t), iar vectorul de undă (momentum) q(t) = m/A(i) scade, ?(t) = W unde k este o constantă pentru o undă dată, numită impuls conform (sau însoțitor) Frecvența undei scade și ea w(t) = usg(t) Astfel, pentru componenta barion-foton, dependența de timp a contrastului de densitate (cu un anumit vector de undă k) are un caracter oscilant, ^^(t) = Akcos ( [ us-Ț-r dt + , ( ) RJ-y \Jo O \t) J unde Ak este amplitudinea undei, este faza independentă de timp, notația Bd se referă la componenta barion-foton Acest comportament oscilant nu a fost întotdeauna caracteristic undelor de densitate dintr-un Univers fierbinte În stadiul care ne interesează (dominat de radiații), factorul de scară se comportă ca a(t) oc y/t iar parametrul Hubble ( ) este egal cu H(t) = ( t) Prin urmare, într-un stadiu destul de timpuriu, valoarea actuală a parametrului Hubble a depășit valoarea frecvenței, H(t) cu(t), adică rata de expansiune a Universului a depășit frecvența oscilațiilor acustice, iar oscilațiile pur și simplu nu a avut timp să apară În caz contrar, această proprietate poate fi înțeleasă după cum urmează Dacă evoluția Universului ar fi început imediat din stadiul fierbinte, atunci semnalele emise în momentul Big Bang-ului și care se deplasează cu viteza luminii s-ar fi propagat în timpul t la o distanță /н(і) ~ t ~ H (t) Această distanță ar fi dimensiunea maximă a regiunii conectate cauzal în momentul t, adică orizontul cosmologic deja menționat Deoarece pentru un k fix, lungimea de undă A(t) se comportă ca a(i) oc pentru t mic, avem L(i) "/i(i) Au existat și neomogenități în densitatea materiei întunecate, dar acest lucru nu este esențial pentru noi acum Până la etapa fierbinte Pentru fiecare val a existat un moment în care lungimea lui a depășit dimensiunea orizontului cosmologic! Ei spun despre această situație că valul era dincolo de orizont Rețineți că pentru neregulile, din care s-au format ulterior galaxiile și cu atât mai mult pentru grupurile de galaxii, o astfel de situație a avut loc chiar și în stadiile relativ târzii ale evoluției cosmologice: "intrarea lor sub orizont" (momentul în care A(i) ~ /# (i) ) a avut loc la temperaturi nu prea mari, T keV, adică după epoca nucleosintezei Este absolut de necrezut că neomogenitățile primare au fost datele inițiale ale evoluției cosmologice, că au existat dintotdeauna, începând din primele momente ale existenței Universului Dimpotrivă, este firesc să credem că aceste neomogenități s-au format în Univers ca urmare a unor procese Din considerentele de cauzalitate reiese clar că această generație nu ar fi putut avea loc în stadiul cald timpuriu, când lungimea de undă neomogenă a depășit dimensiunea orizontului cosmologic, regiunea cauzală maximă din teoria Big Bang-ului fierbinte Prin urmare, în principiu, există două posibilități: fie neomogenitățile s-au format relativ târziu în stadiul fierbinte, când lungimile lor de undă erau deja mai mici decât dimensiunea actuală a orizontului, fie înainte de etapa fierbinte a existat o altă epocă în care neomogenitățile au fost generate Este remarcabil că datele cosmologice ne permit să răspundem la întrebarea care dintre aceste două posibilități a fost realizată în Universul nostru: de fapt, neomogenitățile s-au format în epoca premergătoare etapei fierbinți Ideea este că, dacă undele de densitate au existat deja atunci când se aflau deasupra orizontului în faza caldă timpurie (și, prin urmare, au fost generate într-o epocă anterioară), atunci faza oscilațiilor din ( ) se dovedește a fi fixată în mod unic De exemplu, pentru undele care nu sunt prea lungi, această fază este egală cu zero, yk = - așa sunt soluțiile ecuației de undă din Univers, extinzându-se conform legii a(t) oc \/t amenajat Dacă undele de densitate s-au format în stadiul fierbinte (deci, deja sub orizont), atunci nu există niciun motiv pentru ca faza de oscilație să fie fixată rigid: unde diferite pot avea faze diferite Este exact ceea ce se întâmplă în modelele specifice de generare a perturbațiilor în faze calde, despre care vom discuta în capitolul Dacă faza din ( ) este fixă (pentru definiție, presupunem că ) va fi egală cu dl = (dy ) + (dy ) + (dy ) + (dy ) = = R [d(cos x)] + [d(sin x cos )] + [d(sin x sin Ѳ cos d)] + + [d(sinxsin sin )] } ( , ) După un calcul simplu, obținem că metrica unei sfere tridimensionale are forma -sfere: dl = R [dx + sin x (d^ + sin $ d )] ( - ) Rețineți că nu există urme ale spațiului euclidian cu patru dimensiuni auxiliare în această formulă, așa cum ar trebui să fie Similar cu cele trei sfere, este convenabil să ne imaginăm un hiperboloid tridimensional încorporat într-un spațiu fictiv Minkowski cu patru dimensiuni cu metrica ds = -(dy ) + (dy ) + (dy ) + (dy ) , în acest caz, ecuația hiperboloidului are forma (r/ ) -(A -(A -(A = R , ( )) și ne interesează una dintre componentele conectate y > o Problema Verificați că hiperboloidul este într-adevăr un spațiu omogen și izotrop Sugestie: Începeți prin a oferi o definiție clară a ceea ce se înțelege prin spațiu omogen și izotrop Coordonatele de pe -hiperboloid pot fi introduse prin analogie cu ( ): y = -Rchx, y = Rshxcos , y \u d I sh x sin cos f, y \u d sh x sin Ѳ sin f Calculul distanței dintre două puncte de pe un hiperboloid este destul de similar cu ( ) și dă -hiperboloid: dl = R [dx + sh x (d + sin Ѳ dd )] ( , ) Pentru a fi complet, notăm și metrica planului tridimensional (spațiul euclidian tridimensional): -plan: dl = (di ) + (dx ) + (dx ) ( , ) Capitolul Univers izotrop omogen Una dintre proprietățile caracteristice ale spațiilor omogene și izotrope este aceea că toate mărimile geometrice covariante sunt exprimate în termeni de tensorul metric y și, eventual, de tensorii Sj și E^ existente în orice spațiu riemannian, vezi Anexa A (aici i,j = , , : notăm tensorul metric al spațiului tridimensional cu ^ pentru a-l deosebi de tensorul metric g^y al spațiului cu patru dimensiuni- timp) În acest caz, coeficienții din fața combinațiilor corespunzătoare ale tensorului ,j nu depind de coordonate În special, tensorul Riemann al unui spațiu izotrop omogen tridimensional este egal cu ( Rijkl - r ( 'y-ikOfjl yilljk)', ( ) unde am introdus parametrul x = , + distingând între -planuri, -sfere și -hiper- ooloid: '+ , -sferă; x = tR o Problema Obţineţi relaţiile ( ) şi ( ) prin calcul direct Metricilor -sferei, -planurilor și -hiperboloidului li se poate da o formă unificată Pentru aceasta, remarcăm mai întâi că, introducând coordonatele p = Ry pentru sferă și hiperboloid și coordonatele sferice (p, Ѳ ѳ) pentru plan, metricile ( ), ( ) și ( ) pot fi reprezentat ca dl = dp + r (p)(d + sin Odă ) ( Unde {R sin (p/R), -sfere: p, -plan; ( - ) R sh (p/R), -hiperboloid Interpretarea mărimilor incluse în formula ( ) este evidentă: p este distanța geodezică (cea mai mică) de la originea (aleasă în mod arbitrar) până la punctul cu coordonate (p Ѳ v) și '(p) determină aria sferei bidimensionale situat la o distanta p de origine, = mm (p) De asemenea, este clar că un segment de lungime I, situat la o distanță p de origine, este vizibil de acolo în unghi Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker Metric În loc de p, putem alege r ca coordonată radială, apoi obținem, de exemplu, pentru un -hiperboloid dr dr P \u d c і (p / R) \u d l + r / R ' deci metrica ia forma dr rfZ = н - d + f + sin ѲФФ ), ( - ) - xr / Rz v unde parametrul x este același ca în ( ) Rețineți că coordonatele (r, Ѳ, ( - ) unde este viteze (vezi Anexa A) Pentru aceasta calculăm simbolurile Christoffel GrL = /> ,іet ~ d O, presupunând că câmpul φ este clasic și omogen spațial (depinde doar de timp) În încheierea acestei secțiuni, observăm că pentru a obține ecuațiile de evoluție a Universului am folosit doar una dintre ecuațiile lui Einstein și anume, componenta (OO) și doar una dintre condițiile pentru conservarea covariantă a tensorului energie-impuls, = Se poate arăta însă că ecuațiile Einstein rămase și condițiile de conservare covariantă a tensorului energie-impuls sunt îndeplinite identic pe soluțiile ecuațiilor ( ) și ( ) Cu toate acestea, notăm pentru referințe ulterioare ecuația obținută din componentele r,t ale ecuațiilor Einstein = -gijP sunt de asemenea proporționale cu ytj Prin urmare, toate componentele (r, J) ale ecuațiilor Einstein se reduc la una ecuaţie - -I-m = - m Gp x ( , ) a ar ar Nu vom avea nevoie de această ecuație în capitolele următoare; poate fi percepută ca o consecință a ecuației Friedmann ( ) și a conservării covariante a tensorului energie-impuls o Problema Arătaţi că ecuaţiile Roi - -gotR = SnGToi R^j - -gijR = smrCT^, V = , sunt satisfăcute identic pentru un Univers izotrop omogen dacă ecuațiile ^oo - ^oo^ = "^ oO; V^TM° = O În acest caz, nu este necesar să presupunem că Universul este umplut cu un "lichid" în repaus, așa cum am făcut în această secțiune Este esențial doar ca materia să fie omogenă și izotropă Exemple de soluții cosmologice Epoca Universului orizont cosmologic Înainte de a discuta despre un model realist al universului, să luăm în considerare câteva exemple de soluții cosmologice În această secțiune, vom lua în considerare un model spațial plat x = Exemple de soluții cosmologice De fapt, aceasta este o aproximare foarte bună: după cum vom vedea mai târziu, termenul x/a din ecuația lui Friedmann ( ), dacă este diferit de zero, este foarte mic în comparație cu primul termen din partea dreaptă, atât în epoca modernă şi în stadiile incipiente Vom discuta despre soluții mai complexe, inclusiv soluții x/ , pe parcursul acestei cărți În cazul unui model spațial plat, ecuația Friedman ia forma /â\ tg ( - ) = ~x~Gp- ( - ) Soluțiile simple descrise în această secțiune sunt obținute presupunând că universul este umplut cu un singur tip de materie Atunci ecuațiile ( ), ( ) (sau, care este același, ( ) și ( )) fac posibilă găsirea dependenței densității de energie de factorul de scară, p(a), după care dependența a factorului de scară în timp poate fi găsit din ecuațiile ( ) Amintiți-vă (vezi Secțiunea ) că într-un Univers spațial plat, doar raportul factorilor de scară în diferite momente de timp are semnificație fizică, și nu factorul de scară în sine Prin urmare, ar trebui să ne așteptăm ca soluția a(i) să fie determinată până la un factor arbitrar În plus, ecuațiile ( ) și ( ) sunt invariante în raport cu deplasarea în timp, astfel încât în soluție va apărea o altă constantă arbitrară - "referință de timp" Materie non-relativistă ("praf") Să începem cu un model în care Universul este umplut cu materie non-relativistă, pentru care p = Din ecuația ( ) obținem const P \u d -s-O? ( , ) Aici și mai târziu în această secțiune, const denotă o constantă arbitrară (în general, diferită în diferite formule) Relația ( ) are o interpretare simplă: densitatea numărului de particule n scade în funcție de modificarea volumului însoțitor, deci = const, iar numărul total de particule este păstrat Deoarece densitatea de energie este egală cu p = mn, unde m este masa particulei, se comportă în același mod ca n, adică pa - const Ținând cont de ( ), ecuația ( ) ia forma ă \ const a J a si are o solutie a(t} = const • (i - este) ^ , ( , ) unde ts este o constantă arbitrară Universul se extinde, iar expansiunea încetinește cu timpul, a , • IO ani, pe care le-am menționat în Capitolul va vedea că situația se îmbunătățește dacă expansiunea universului este determinată astăzi în mare măsură de energia întunecată Folosind soluția ( ) ca exemplu, să luăm în considerare un alt concept important, orizontul cosmologic Imaginează-ți că în momentul Big Bang-ului au fost emise semnale din fiecare punct din spațiu, care apoi se propagă cu viteza luminii Suntem interesați de distanța f(i) prin care un astfel de semnal se va îndepărta de punctul de emisie până în momentul în care vârsta Universului devine egală cu t Semnificația fizică ///(£) este dimensiunea regiunii conectate cauzal în momentul t: observatorul din momentul t nu poate ști, în principiu, ce se întâmplă sau s-a întâmplat vreodată în afara sferei de rază Această sferă Exemple de soluții cosmologice se numește orizont cosmologic, iar In(i) este dimensiunea orizontului cosmologic în momentul t sau dimensiunea părții observabile a Universului Este clar că Yn crește cu timpul; orizontul se extinde Rețineți că pentru orizontul cosmologic considerat aici se folosește și termenul "orizont de particule", spre deosebire de orizontul de evenimente; acestea din urmă vor fi discutate în Secțiunea Pentru a calcula fp(t), este convenabil să folosiți timpul conform r], vezi Secțiunea În metrica ( ), geodeziile asemănătoare luminii care satisfac condiția ds = sunt descrise de ecuație |dx| - drj Prin urmare, dimensiunea coordonatelor orizontului la momentul t este egală cu T](t), iar dimensiunea sa fizică este r dt' lH(t) = a(t)n(t) = a(t) / ( ) Joa(t') Pentru soluția ( ) avem Mt)= t=w ( - ) Dacă materia din Universul nostru ar fi descrisă printr-o ecuație non-relatistă de stare p = , atunci dimensiunea orizontului de astăzi ar fi egală cu Ін о = uite Din ( ) și ( ) avem numeric In,o = /g- - Mpc = , - IO Mpc = , - IO cm (D = , ) ( , ) O altă proprietate a orizontului este formulată în următoarea problemă o Sarcina Arătați că semnalele emise de sursele situate la distanță în timpul t vin la observator în timpul t cu deplasare infinită spre roșu Astfel, în modelele cu orizont cosmologic, regiunea Universului, în principiu accesibilă studiului nostru, are o dimensiune finită, chiar dacă Universul în sine este infinit Materie ultra-relativistă ("radiații") Dacă densitatea de energie din univers se datorează materiei ultrarelativiste, atunci ecuația de stare este (vezi capitolul ) P=- P- capitolul ( , ) În acest caz, ecuația ( ) dă const p=-^- Diferența dintre această lege și ( ) se datorează faptului că, odată cu expansiunea Universului, nu numai densitatea numărului de particule scade (n os a- ), ci și energia fiecărei particule (w os a- , cf ( )) Ecuația ( ) devine / a \ const \ a ) a si are o solutie a(i) = const • i / (setăm din nou constanta ts egală cu zero) Proprietățile acestei soluții sunt similare cu proprietățile soluției ( ), ( ): Universul se extinde cu decelerare; t = corespunde singularității cosmologice; durata de viață este invers proporțională cu parametrul Hubble (cf ( )), i^ = o t iar densitatea de energie este invers proporțională cu pătratul vârstei (cf ( )), n = R tg ( ttG t ' Mărimea orizontului este din nou finită și egală cu , / \ fl di' n=a(W ^y= r=w ( , ) Este util să relaționăm rata de expansiune a Universului (parametrul Hubble) la temperatură (presupunând echilibrul termodinamic al tuturor tipurilor de particule ultrarelativiste și neglijând potențialele chimice) La temperatura T, fiecare tip de bosoni ultrarelativisti L contribuie la densitatea de energie, V egal cu ^SM х-іаВУ u *= unde q este numărul de grade de libertate de spin ale bosonului b (de exemplu, pentru un foton q ~ = în conformitate cu numărul de polarizări, pentru o particulă scalară neutră q - și numărul total de grade de libertatea Hz+-, IV , Z°- o Ohob și bosonul Higgs în modelul standard minim la T > GeV este egal cu : bosonul masiv H' , / au câte polarizări, adaugă bosonul Higgs încă un grad de libertate ) Contribuția fiecărui fermion este T Pf / După cum vom vedea în capitolul , la temperaturi ridicate, simetria electroslabă este restabilită și bosonii IV și Z sunt fără masă Prin urmare, un alt calcul al numărului de grade de libertate este mai adecvat: două din VVL IV-, Z°- o ohob și patru din complexul dublet Higgs Exemple de soluții cosmologice Densitatea totală de energie este suma contribuțiilor tuturor tipurilor de particule care sunt ultrarelativiste la o anumită temperatură: G R~ ( , ) Unde * = b este numărul efectiv de grade ultrarelativiste de libertate Ținând cont de faptul că G = Mpf (vezi Secțiunea ), relația ( ) poate fi scrisă ca n = - M'R ' ( , ) Unde G~ m"=\WWi=( - ) Vom folosi în mod repetat relația ( ) ținând cont, desigur, că parametrul depinde de numărul efectiv de grade de libertate g* și, în consecință, de temperatură (întrucât particulele de masă m contribuie la g* doar la T > m) Această dependență, totuși, este destul de slabă și atunci când descriem fizica Universului timpuriu în anumite etape ale evoluției sale, de regulă, Mpt poate fi presupus a fi constant Comparând relațiile ( ) și ( ), vedem că în echilibrul termodinamic temperatura este invers proporțională cu factorul de scară (până la un factor slab variabil în funcție de q*), const a(i)' ( , ) Reamintim că aceeași relație (care este exactă în acest caz) este valabilă și pentru temperatura efectivă a unui gaz de particule ultrarelativiste care nu interacționează care nu sunt în echilibru termodinamic, vezi Secțiunea În sfârşit, este util de observat că din ( ) şi ( ) rezultă că t Т - \u d -H (T) - ( , ) Ultimele două relații, ( ) și ( ), sunt exacte în perioadele de evoluție ale Universului în care numărul efectiv de grade de libertate q* nu se modifică Vom folosi relația ( ) tocmai în astfel de situații capitolul Vacuum În spațiu-timp plat, vidul arată la fel în toate cadrele de referință inerțiale În general, poate avea o densitate de energie diferită de zero și, din considerente de simetrie, tensorul său energie-impuls în cazul plan are forma Тці, - PvacP^iw ( ) În acest caz, densitatea energiei în vid este egală cu Too = рѵас- iar presiunea efectivă, determinată după egalitatea Tij = -ppij, este egală cu P - Rhas- Astfel, vidul se caracterizează printr-o ecuație foarte neobișnuită de stare p = - p: presiunea de vid este negativă Dacă curbura spațiului-timp este mică, atunci expresia ( ) este valabilă în orice cadru de referință Lorentz local și într-un cadru de referință arbitrar цѵ - РѵasРцѵ- ( , ) În acest caz, faza este o constantă în spațiu și timp, care, în principiu, ar trebui calculată în teoria fundamentală a particulelor elementare și a interacțiunilor lor Până acum, nu există un calcul fiabil al densității energiei în vid, iar aceasta este una dintre principalele probleme ale fizicii fundamentale Constanța lui pxac este de acord cu ecuația ( ), care dă p = pentru p = -p Acest lucru, însă, este evident încă de la început: ecuația ( ) este o consecință a conservării covariante a tensorului energie-impuls , iar tensorul energie-impuls de forma ( ) este covariant-constant la pvac = const datorită constantei covariante a tensorului metric, V{ dxp = (vezi Anexa A) Partea dreaptă a ecuațiilor lui Einstein de forma ТМІ/ = const • poate fi privită dintr-un unghi ușor diferit Cerința invarianței relativiste generale nu interzice adăugarea la acțiunea gravitațională a teoriei generale a relativității Sg GS încă un termen Sa = -A Ca urmare a variației acțiunii (Sg + Sa) de-a lungul metricii în absența unei substanțe, se vor obține ecuații (vezi Anexa A) ^'^Gh gpi, - Ele coincid exact cu ecuațiile lui Einstein cu tensorul energie-impuls ( ), dacă punem A = faza O astfel de cale a fost prima din punct de vedere istoric, iar parametrul A este adesea numit constanta cosmologică din motive istorice Exemple de soluții cosmologice Desigur, diferența dintre constanta cosmologică și densitatea energiei în vid este pur filologică (cel puțin în înțelegerea modernă a problemei) Soluția ecuației Friedmann ( ) cu р = const = рѵac are forma a = const • eHdst, ( ) unde este parametrul Hubble Hds = J^Gpvac constantă în timp Corespondent spațiu-timp cu metrica ds = dt - e Hdst dx ( , ) se numește spațiul de Sitter Este un spațiu-timp de curbură constantă o Problema Arătați că pentru spațiul de Sitter (cf ( )) RpvXp \u d ~ ~ cr "x) - Spre deosebire de exemplele anterioare de soluții cosmologice, Universul se extinde cu accelerație: ă > Mai mult, spațiul de Sitter nu are o singularitate: deși a(i) tinde spre zero ca t -> - eo singularitatea prezentă în metrică ca t -> - oc poate fi eliminată printr-o transformare de coordonate o Problema Să considerăm un spațiu fictiv plat cu cinci dimensiuni cu metrica ds = (dy ) - (dy ) - (dy ) - (dy ) - (dy ) Considerați în el un hiperboloid dat de ecuație (y°) - (U ) - ( U ) - (U ) - (U ) = -R- = const Evident, acest hiperboloid nu are singularități Să alegem coordonatele (t,xl), і = , , pe acest hiperboloid astfel încât o = H- shHt-^x eHt la yl=xzeHt, ( , ) y \u d P- ch Ht - -x eHi a Arătați că cu o astfel de alegere de coordonate, metrica indusă pe un hiperboloid din spațiul cincidimensional coincide cu metrica ( ) Ce parte a hiperboloidului este acoperită de coordonatele (t,x)? Coordonatele (i, x) acoperă doar jumătate din spațiul de Sitter, vezi, de exemplu, [ ] și sarcina din această secțiune capitolul Pentru spațiul de Sitter, nu există un orizont cosmologic (orizont de particule) similar cu orizontul descris în Secțiunea Într-adevăr, în spațiul de Sitter "începutul Universului" este deplasat la t = - oo, prin urmare, spre deosebire de formula ( ), pentru dimensiunea orizontului avem acum dt' = eHdSt a(i) dt' e~Hdst' - o, ceea ce înseamnă că nu există orizont Pentru spațiul de Sitter este însă introdus și conceptul de orizont, dar acesta are o semnificație diferită față de orizontul cosmologic care apare în modelele cu singularitate Și anume, să existe un observator situat în punctul x = la momentul i Să ne punem întrebarea care este în acest moment dimensiunea regiunii spațiului din care semnalele emise în acest moment vor ajunge la observator (care se află întotdeauna în punctul x = ) într-un viitor arbitrar îndepărtat Deoarece geodeziile asemănătoare luminii satisfac |dx| = drj, dimensiunea coordonatei acestei regiuni este egală cu />/\fx dt' T](t OO) - l](t) = -y-, Jt a(£) iar dimensiunea sa fizică la momentul t este egală cu dt l"s = amJt ^ = HTs- ( ) Observatorul nu va ști niciodată despre evenimente care au loc la un moment dat de timp la distanțe față de el care depășesc Ids - - acesta este sensul orizontului de Sitter Se mai numește și orizont de evenimente o Problema Să se arate că un orizont de evenimente similar cu orizontul de Sitter nu există pentru soluțiile considerate în Secțiunile și Ecuația a fost alcătuită p - shr Încheiem revizuirea soluțiilor cosmologice simple cu o scurtă discuție a modelului în care materia este caracterizată de ecuația de stare p - wp, unde w este o constantă mai mare decât - Cazurile materiei nerelativiste și ultrarelativiste corespund cu w = și w = / Din punctul de vedere al unei descrieri eficiente a energiei întunecate, interesează următorul caz: - , soluția ecuației ( ) are forma const - Q ( + u-') ' ( , ) Exemple de soluții cosmologice Din ecuația ( ) obținem a = const • ia, Unde Q= - + w Parametrul a este pozitiv; Universul are o singularitate cosmologică la t = Densitatea de energie se comportă ca const p= - și merge la infinit ca t -> Întrucât a = const • a(a - )ia , expansiunea Universului încetinește (a În ceea ce privește parametrul w, avem w > - - - decelerare; (b) w - / ) această integrală converge, iar pentru a > (adică w (există un orizont de evenimente) > Sarcina Analizați modelul cu ecuația stării p = wp cu constanta w la evoluție cu (p + p) r = + ) și contribuția energiei întunecate Referitor la acesta din urmă, putem spune că este pozitiv în stadiul actual al evoluției Universului, dar nu poate fi exclus că depinde de timp și va deveni negativ în viitorul îndepărtat Ca exemplu, luați în considerare un model închis al Universului plin cu materie prăfuită Ținând cont de ( G), ecuația Friedmann are forma \ n P \ a J a a ' ( , ) unde constanta am este determinată de masa totală a materiei din Univers Pentru un Sarcina Luați în considerare Universul plin cu materie cu ecuația de stare [ ] p = ( , ) R (gazul Chaplygin) ) Găsiți dependența parametrului Hubble de factorul de scară ) Aflați legea evoluției Universului a = a(t) în cadrul factorilor la scară mică și mare în toate cele trei cazuri: x = , ± ) Aflați legea evoluției a - a(t) în cazul unui Univers plan spațial ) Pentru ce x există soluții statice ale ecuațiilor Einstein? ) Ce se poate spune despre viitorul Universului dacă se știe că la un moment dat se extinde cu accelerație? Luați în considerare toate cele trei cazuri, x = , ± ) Luați în considerare teoria unui câmp scalar cu acțiune Sț = d x \/-g Pentru un Univers plan spațial, găsiți potențialul V( K sunt astăzi nerelativiști, în timp ce în stadiile incipiente ale evoluției erau relativiști În acest Capitol, această subtilitate nu va fi esențială pentru noi, dar trebuie avut în vedere că ecuația Friedmann sub forma ( ) trebuie folosită cu prudență O altă remarcă se referă la energia întunecată Nu putem exclude posibilitatea ca PD să depindă de fapt de timp De exemplu, s-ar putea considera energia întunecată cu ecuația stării pd = w^p\ cu hyd ^ - ; în acest caz, densitatea sa de energie s-ar modifica cu factorul de scară conform legii puterii ( ) Datele observaționale indică faptul că sd se află în intervalul - , , vezi ( )) expansiunea ar dura pentru totdeauna, iar în cazul unui Univers închis (x - + , Cіsig Problema Folosind constrângerea ( ) și constrângerea conservatoare &m > , obțineți o limită inferioară a duratei totale de viață a Universului în viitor înainte de prăbușirea într-o singularitate clasică Ne va interesa mai mult trecutul universului în această carte Ecuația ( ) arată că în epoca modernă, principala contribuție la partea dreaptă o are energia întunecată Această contribuție pd a devenit semnificativă relativ recent, iar înainte de aceasta a existat o lungă perioadă de dominare a materiei non-relativiste ("etapa prăfuită") Chiar și mai devreme, la un nivel suficient de mic, materia ultrarelatistă domina ("stadiul dominat de radiații") Dacă rămânem în cadrul conceptelor conturate până acum, atunci etapa dominată de radiația caldă a început direct din singularitatea cosmologică Vom numi condiționat o astfel de imagine imaginea Big Bang-ului fierbinte După cum am spus în secțiunea , este evident incomplet: Trecerea de la decelerare la accelerare totuși, ne vom concentra pe teoria big bang-ului fierbinte deocamdată și vom lua în considerare epoca care a precedat-o (modele și alternative inflaționiste) în a doua parte a cărții De un interes considerabil pentru cosmologie sunt "momentele" schimbării regimurilor de expansiune, la o descriere cantitativă a căreia ne întoarcem acum Trecerea de la decelerare la accelerare Neglijând contribuțiile materiei ultrarelativiste și ale curburii, scriem ecuația ( ) ca a = ^Cpc(^ + Pla ) \ a J De aici obținem accelerația d-a-Gpc Pd - Id/f - \A/ În epoca modernă, Universul se extinde cu accelerație, deoarece Pd > și, în consecință, ă > În trecut, la z = a^/a - suficient de mare, Universul s-a extins cu decelerație, a Sarcina La ce z din Universul nostru au devenit egale contribuțiile la densitatea energetică din materia non-relatistă și constanta cosmologică? Deoarece dependența pm MeV iar când discutăm despre Univers sub asemenea temperaturi, folosim denumirea q* Trecerea de la stadiul dominat de radiații la cel de praf Acest timp, desigur, este foarte scurt în comparație cu vârsta actuală a Universului, i ~ miliarde de ani În încheierea acestei secțiuni, observăm că trecerea de la etapa dominată de radiații la cea prăfuită nu este un moment specific din istoria Universului, ci un proces a cărui durată este comparabilă cu timpul Hubble din acel moment, H~^ (cu alte cuvinte, cu Universul pe viață, adică , eV, și eventual chiar mai mici În această regiune se încadrează și temperatura de recombinare, care va fi discutată în capitolul Să notăm mai întâi relația dintre durata de viață și factorul de scară: O G da O Pornind de la temperaturi de ordinul a keV (de la câteva minute după Big Bang, pe care o vom neglija), compoziția mediului cosmic nu s-a schimbat, astfel încât raportul T os a- a fost precis De aici dT TN(G)' ( , ) Neglijând contribuția energiei întunecate (care este o aproximare foarte bună pentru epoca de interes), scriem R (T) = R , / T \ / T \ \ T~ / \ T~ / \ ed / \ xeq / ( , ) unde Heq = H(Teq), primul și al doilea termen dintre paranteze sunt contribuțiile materiei și radiațiilor nerelativiste la ecuația Friedmann; forma lor este determinată în mod unic de dependența de temperatură și, de asemenea, de faptul că aceste contribuții sunt egale la T = Teq și împreună dau H (Teq) Acum integrala ( ) poate fi calculată și obținută I(T) = ^ eq capitolul Unde / T \ Z / / T \ i / K(T/Teq) = -( + ±^ - ( + ^ + - Parametrul Hubble în momentul egalității poate fi scris, de exemplu, sub formă - / I = \/ Pd//?o( + Zeq) / , • yGW/(T ,) de unde avem in sfarsit Heq = /Ted} } Rfw ( + r Soluția ecuației ( ) are forma a(t) = a ( , ) Se poate observa că la timp scurt se restabilește legea de expansiune a etapei prăfuite, a oc t / , în timp ce la perioade lungi factorul de scară crește exponențial, așa cum era de așteptat Vârsta universului modern este determinată din ecuație si este egal cu = md YaoArsh ( ' ) Ca Og -> și £im -* ajungem din nou la formula ( ) Dacă Od este pozitiv, durata de viață este mai mare decât /( /T ) - Acest lucru poate fi ușor verificat prin reprezentarea grafică a dependenței factorului de scară de timp pentru cosmologia praf (Od = ) și modelul ACDM (Od > ) astfel încât acestea să se atingă (derivatele lor au coincis) la momentul actual, când a = ao (coincidența derivatelor corespunde fixării valorii moderne a parametrului Hubble Ho = (ă/a)o)- Deoarece pentru real Univers ecuația Friedmann are forma ( ), iar pentru modelul praf partea dreaptă este egală cu H^ao/a) , pentru fiecare valoare a a Din formula ( ) obținem: la = , • IO ani cu Pd/ = , , Id = , , h = , capitolul Orez Zakopy a evoluției a = a(t) a Universurilor spațiale plate Această vârstă a Universului practic nu contrazice constrângerile independente pe care l-am menționat în Capitolul Astfel, prezența unui L-termen cosmologic în Universul real înlătură contradicția dintre vârsta Universului, calculată din valoarea actuală a parametrului Hubble, și restricțiile asupra acestei vârste obținute de alte metode Să fim atenți la egalitatea aproximativă cu ~ Hq , care are caracterul unei coincidențe aleatorii o Problema Să considerăm un model deschis al Universului fără termenul і\ (acest model este de fapt exclus de măsurătorile anizotropiei CMB) în care , Plcurv ^ , Pd = și Im - £lCurv = - Aflați vârsta Universului modern pentru o valoare dată a lui Ho - Faceți o estimare numerică folosind valoarea lui O,m ~ , (obținută din studiul clusterelor de galaxii) și h = , o Problema Aflați epoca modernă a Universului cu ecuația de stare pentru energia întunecată р = wp Efectuați o estimare numerică pentru w = - , și w = - , , presupunând Gim = , , Pd = , Este util să găsiți vârsta Universului la diferite deplasări spre roșu Reamintind că + z(t) = aQ/a(t), obținem din ( ) / Od t(z) = - Arsh h / - ( - ) Zl/^l Hq y Pd/( + z) Graficul funcției t(z) este prezentat în fig Subliniem că formula ( ) ver- Vârsta universului modern și dimensiunea orizontului z Orez Epoca Universului t corespunzătoare deplasării spre roșu z în modelul ACDM cu Od = , și h = , numai la z Sarcina Arătați că într-un model plat cu "praf" și un termen A pozitiv, dimensiunea orizontului cosmologic este mai mare decât /Hq Verificați validitatea estimării numerice ( ) Pentru a încheia această secțiune, facem următoarea observație Restricția ( ) la £ІсГѵ împreună cu estimarea ( ) pot fi utilizate pentru a capitolul pentru a ne asigura că în afara orizontului nostru cosmologic există multe regiuni de mărime In, o Amintiți-vă că în teoria clasică a Big Bang-ului fierbinte cu o singularitate cosmologică, astfel de regiuni nu au legătură cauzal între ele În orice caz, nu putem obține nicio informație despre evenimentele care au loc sau au loc în aceste zone: de exemplu, fotonii relicve din epoca ultimei împrăștieri (epoca recombinării) au parcurs o distanță mai mică decât In o- Desigur, în modelele deschise și plate ale Universului există infinit de astfel de regiuni, așa că vorbim despre posibilitatea ca Universul să fie o -sfere , care nu a fost încă exclusă de datele observaționale Din definițiile ( ), ( ) și ( ) rezultă că raza acestei sfere ao este legată de Psigi după cum urmează: = Dar Ifieurul• ( ) "O Comparând această expresie cu ( ) și folosind constrângerea ( ), obținem L =? > Astfel, raza Universului este vizibil mai mare decât dimensiunea orizontului Această împrejurare devine și mai convexă dacă găsim numărul total de regiuni similare cu regiunea din interiorul orizontului nostru Este egal cu raportul dintre volumul celor sfere r a Q și volumul regiunii cu raza Ін,о' a tg ap / ao \ ~ -= , > ( tg/ )/dar vW ( - ) Astfel, datele observaționale indică în mod direct că nu vedem mai mult de % din întregul volum al Universului În a doua parte a cărții, prezentăm considerații teoretice în favoarea faptului că Qcurt este cu multe ordine de mărime mai mic decât o oferă constrângerea observațională ( ) adică, există multe ordine de mărime mai multe regiuni în afara orizontului nostru decât rezultă din constrângerea ( ) Raportul aparent luminozitate-redshift pentru lumânările standard la distanță Să discutăm în termeni generali una dintre metodele importante pentru determinarea unor astfel de parametri cosmologici, cum ar fi valoarea modernă a parametrului Hubble Hq, densitățile relative de energie ale materiei nerelativiste și energia întunecată Od și parametrul Ісігѵ, care caracterizează curbura spațială Această metodă oferă, de asemenea, o oportunitate de a afla dacă energia întunecată are într-adevăr o ecuație de vid de stare p = -p, sau dacă reprezintă "Se presupune că Universul este omogen și izotrop dincolo de orizontul nostru Raportul "luminozitate aparentă - redshift" de la sine nu este un vid, ci altceva (de exemplu, se caracterizează prin ecuația de stare p = wp cw / - ) Vorbim de măsurarea simultană a deplasării spre roșu z și a luminozității aparente a lumânărilor standard situate la distanțe de noi comparabile cu dimensiunea orizontului cosmologic și, prin urmare, având z nu prea mic Astfel, lumânările standard - obiecte suficient de strălucitoare a căror luminozitate absolută este cunoscută cu bună acuratețe - sunt folosite astăzi supernove de tip Ia Să găsim relația dintre deplasarea spre roșu și luminozitatea aparentă a unei surse cu luminozitate absolută L Deși următoarele considerații (dar nu rezultate specifice!) pot fi generalizate direct în cazul în care energia întunecată nu are o ecuație de stare în vid, ne restrângem deocamdată la cazul vidului cu o densitate energetică pg care nu depinde de timp În același timp, este util să se includă în considerare posibilitatea curburii spațiale non-zero și abstractizarea constrângerii ( ) Pentru certitudine, alegem un model al Universului deschis cu x = - și Qcurv > Modelul plat este restabilit în limita Qcurv sau, care este același, ao -► oc, vezi relația ( ) Folosim forma metricii ( ) ds = dt - a (t) [d% + sh x(dd + sin Bdd> ^ ( ) Ca de obicei, distanța de coordonate dintre sursa care a emis lumină în momentul ti și receptorul situat pe Pământ în momentul i este egală cu dt a(t)' X= ( , ) Să găsim relația dintre distanța de coordonate și deplasarea la roșu z a sursei Pentru a face acest lucru, folosim ecuația Friedmann sub forma ( ), în care neglijăm contribuția radiației Trecând în integrala ( ) la variabila de integrare (i) = d(i) primim dz' a (ă/a)(z') sau luând în considerare ecuația ( ) xM \u d G Jq o qHq d/Pd/(r - )^ + Pd - Qcurv(z/ - ) ( , ) Această integrală nu poate fi luată analitic, dar nu este dificil să o găsiți numeric pentru valorile date ale parametrilor °Ca și în altă parte în această carte, nu ne oprim aici asupra aspectelor observaționale și astrofizice ale problemei În special, lăsăm deoparte întrebările despre natura supernovelor de tip Ia, de ce sunt candidați buni pentru lumânările standard și așa mai departe capitolul Datorită ( , ) aria fizică a sferei prin care fotonii emiși de sursă zboară astăzi este egală cu S(z) = FT (z), Unde r(z) = aoshy(z) ( , ) ( , ) Numărul de fotoni care traversează o suprafață unitară a receptorului este invers proporțional cu S Iar energia fiecărui foton diferă de energia lui în momentul emisiei prin factorul de înroșire ( + z) Același factor apare în plus dacă suntem interesați de numărul de fotoni care trec printr-o anumită zonă pe unitatea de timp, deoarece intervalele de timp pentru sursă și receptor diferă cu un factor de ( + z) Ultima împrejurare poate fi explicată după cum urmează În coordonatele conforme ( , x), fotonii se comportă în același mod ca în Universul static, vezi secțiunea Prin urmare, în aceste coordonate, intervalele de timp dintre emisia a doi fotoni și dintre absorbția lor sunt aceleași, dpi = dr/Q De aici urmează relația dintre intervalele corespunzătoare de timp fizic, dto = ( + z)dti Astfel, luminozitatea aparentă - fluxul de energie către receptor - este egală cu (l + z) (z)' ( , ) unde L este luminozitatea absolută a sursei (energie emisă pe unitatea de timp) Aceasta este relația dorită între luminozitatea aparentă și deplasarea spre roșu a unei surse a cărei luminozitate absolută L se presupune că este cunoscută Dacă introducem distanța fotometrică Tp astfel încât relația dintre L și J să fie formal aceeași ca în spațiul Minkowski, J= L ^r ph apoi de la ( ; vom avea rph = ( + z) • r(z), ( , ) unde r(z') este dat de ( ) La prima vedere, poate părea că relația ( ) conține cinci parametri cosmologici: Hq qq, Nd/, Pd și Dcurv De fapt, există doar trei parametri independenți deoarece relațiile (vezi ( ) și ( ), ( )) + Pd + Qcurv = ( , ) Și &sigv = o • ( , ) "o o Observăm că pentru z PL > , la un nivel de încredere de % În încheierea acestei secțiuni, subliniem că observațiile supernovelor îndepărtate de tip Ia împreună cu măsurătorile anizotropiei radiației cosmice de fond cu microunde și studiile structurii pe scară largă a Universului, acestea au fost una dintre principalele dovezi ale existenței energiei întunecate în natură Combinarea rezultatelor disponibile ale observațiilor cosmologice conduce la valori Pm = , ±g;gJ?, Pl = , "'"" la nivelul de încredere de % Observații similare cu o precizie mai mare, precum și la z mare, vor face posibil să se stabilească dacă termenul A cosmologic depinde de timp (sau să se pună restricții puternice asupra acestei dependențe) Menționat în aceasta În literatura de specialitate este utilizat în mod tradițional parametrul decelerație, care diferă ca semn de parametrul de accelerație ( ) A folosi parametrul de decelerație pentru un univers care se extinde cu accelerație pare nejustificat Vom folosi definiția ( ) lCDM Orez Regiunile din spațiul parametrilor cosmologici O m, w, rezolvați prin rezultatele observațiilor anizotropiei CMB fCMB linii punctate), supernove de tip Ia (SNe, linii continue) și oscilații acustice barione în distribuția structurilor (HAO, linii întrerupte); rezultatul analizei comune dă o regiune permisă închisă [ ] Zonele mai mici, medii și mai mari (culori mai mult până la mai puțin saturate) corespund nivelurilor de încredere de , % , % și , % când se ține cont de incertitudinile statistice și sistematice conexiune că toate datele existente nu contrazic absența unei astfel de dependențe (adică, ecuația stării energiei întunecate p = -p), iar pentru parametrul w al ecuației stării energiei întunecate p = wp, urmează o restricție din aceste date (vezi Fig ) - , Problema Generalizați formulele acestei secțiuni pentru cazul energiei întunecate cu ecuația de stare p - wp Considerând £lCurv = și Od/ = , reprezentați grafic r(z) pentru w = - , w = - , , w = - , w = - , și w = - , Folosind fig asigurați-vă că datele moderne ne permit într-adevăr să obținem o limită pentru w la nivelul indicat în ( ) Dimensiunile unghiulare ale obiectelor îndepărtate Orez Calculat în modelul ACDM cu Pd = , h = , distanță modernă ( , ) până la un obiect situat la deplasarea spre roșu z Până acum, observațiile disponibile sunt în concordanță cu ideea că rolul energiei întunecate este jucat de constanta cosmologică Pe fig Figura arată distanța fizică curentă r(z) ( ) calculată în modelul ACDM la un obiect la deplasarea spre roșu z Dimensiunile unghiulare ale obiectelor îndepărtate O caracteristică observabilă importantă a unui obiect extins (de exemplu, o galaxie) este dimensiunea sa unghiulară În acest sens, se introduce conceptul de distanță a mărimii unghiulare ra (distanța diametrului unghiular) legând diametrul absolut al obiectului d cu unghiul D sub care obiectul este observat astăzi, d = ra(z) ■ A , unde z este deplasarea spre roșu a obiectului Pentru a găsi o expresie pentru ra(z), ne amintim din nou că în coordonatele conforme, fotonii se comportă în același mod ca în Universul static, deci dimensiunea coordonatei unui obiect este legată de coordonatele lui x și dimensiunea unghiulară АѲ prin relație dconf -sh ~X 'Aj De capitolul HQra(z) , , , , Z Orez Dependența distanței dimensiunii unghiulare de z pentru modelul ACDM (£ m - , , D\ = , , Qcnri, - ) Dimensiunea fizică a unui obiect care emite fotoni la momentul t- egală Având în vedere ( ) du-te de aici iar pentru r(r) sunt valabile formulele secţiunii precedente Distanța mărimii unghiulare crește cu z destul de lent la z moderat și chiar scade la z mare vezi fig În același timp, distanța fotometrică ( , ) crește pentru tot r, iar galaxiile devin din ce în ce mai slabe Pentru un z suficient de mare, o distanță mare a galaxiilor față de Pământ se manifestă nu în micimea dimensiunii lor aparente, ci în micimea luminozității suprafeței lor (luminozitatea aparentă a unei secțiuni a unei galaxii cu o dimensiune unghiulară unitară) O modalitate de a determina distanța mărimii unghiulare ra(z) la z diferit (mai precis, o combinație de ra{z} și valoarea curentă a parametrului Hubble R(z)) este să folosiți așa-numita acustică barionică oscilații Despre ele vom vorbi în detaliu în partea a doua a cărții, iar aici vom explica situația la nivel calitativ Să începem prin a sublinia că, în stadiul incipient fierbinte al densității neomogenității materiei întunecate și a fotonului barion Dimensiunile unghiulare ale obiectelor îndepărtate componentele coincid în poziție, precum și până la un factor numeric de mărime (modul de perturbare adiabatică): / , soluția ecuației ( ) din aproximația V = const are forma cf - cf, + C • (t - t ) + d • ( , ) unde ср, este valoarea inițială, срі = '\ z (m a a )X = @' ( ' ) Rețineți că £ ~ H a a Din ( ) se poate observa că masa mn poate fi neglijată la mn H În acest caz, condiția ( ) este îndeplinită pentru potențialul ( ) și revenim la regimul de rulare lentă і> Sarcina Obțineți rezultatele sarcinii anterioare, pe baza ecuației ( ) Acum ne interesează regimul invers, mn H În acest caz, termenii ordinului H dintre paranteze din ( ) pot fi neglijați, iar soluția are forma X = const • cos (mt + / ), unde / este o fază arbitrară Deci, la m H , se apropie minimul conform legii unde -p este întotdeauna valabilă) În regimul oscilațiilor rapide în jurul minimului potențialului scalar, folosim ( ) și, ținând cont de ( ), obținem SB relativitatea generală poate introduce totuși conceptul de energie totală (ținând cont de câmpul gravitațional) în cazuri speciale, dintre care unul este cel asimptotic spaţiu-timp totic plat Prin urmare, conceptul de energie (masă) a unui corp gravitator, departe de care spațiu-timp are geometria Minkowski este bine definită Chintesenţă unde am folosit din nou relaţia H ) și a valorii curente a câmpului cp astfel încât evoluția al câmpului cp(t) apare astăzi în modul de rulare lentă În acest caz, este necesar să presupunem că câmpul φ este omogen în spațiu: astfel de date inițiale decurg în mod natural din teoria inflaționistă, deci această ipoteză nu prezintă nicio dificultate deosebită În regimul de rulare lentă, ecuația efectivă de stare pentru câmpul scalar are forma Prin urmare, Universul se extinde cu adevărat cu accelerație dacă contribuția dominantă la densitatea de energie este făcută de câmpul scalar însuși Să aflăm în ce condiții se realizează efectiv regimul de rulare lentă Pentru certitudine, vom presupune că la valoarea actuală a lui cp, principala contribuție la V(cp') este una de lege de putere, adică V(cp) x cpk și |/c| nu prea mare Atunci condiția de rulare lentă are forma ( ) Deoarece densitatea de energie din Univers este determinată în principal de densitatea de energie a câmpului scalar, ecuația Friedmann are forma TT- /G al -lea ( , ) capitolul unde am folosit ( ) Combinând ( ) și ( ), obținem r Dl ( , ) Aceasta este condiția de rulare lentă (pentru potențialele legii puterii) În ciuda faptului că valoarea câmpului p astăzi este extrem de mare, potențialul Y( / , este necesar m Mpi Avantajul modelelor de chintesență este că sunt, în principiu, accesibile verificării prin observații cosmologice În cazul chintesenței, relația p = -p pentru energia întunecată nu este exactă și, prin urmare, evoluția Universului în trecut diferă, în general, de evoluția Universului cu constantă cosmologică o Problema În cazul potențialului V(^) = m z > Sugestie: să presupunem că astăzi = G d = , , Pd/ = , ; profitați de faptul că modificarea câmpului scalar în timp este lentă o Problema În condițiile problemei anterioare și cu wq = , , găsiți numeric dependența rph(z) a distanței fotometrice de deplasarea la roșu (vezi Secțiunea ) Construiți un grafic similar cu Fig și comparați cu graficul Pm = , Qa = , pentru L independent de timp Rețineți că în modelele de chintesență, viitorul Universului este în general diferit de viitorul Universului cu o constantă cosmologică (vezi discuția din Capitolul ) Această diferență este deosebit de puternică pentru modelele în care câmpul p(Γ) coboară la valori negative ale potențialului V(p): în acest caz, expansiunea Universului poate fi înlocuită prin contracție t> Problema Presupunând că astăzi p = ro Mpi, analizați viitorul Universului în cazul potențialului t-z h(tm) o ѵ ( este un parametru numeric În stadiul dominat de radiații sau de tip praf, când a(t) cc ta, ecuația câmpului scalar ( ) are forma In spate Мп+І " "'+m^-^d- = - Are o soluție specială "de urmărire" (soluție de urmărire) =CM +ut\ Unde V ~ n + : a C = C(n,a) se determină din ecuația ( ) ( , ) ( - ) ( - ) t> Sarcina Arătați că ( ) este într-adevăr o soluție a ecuației ( ) Găsiți C(n, o) în ( ) Soluția ( ) este un atractor: dacă în momentul inițial ti câmpul срч a fost mai mic decât soluția ( ) în același moment, iрі Din punctul de vedere al fizicii particulelor, astfel de potențiale sunt destul de exotice capitolul Prin urmare, soluția cu valoarea inițială scade mai lent decât soluție de urmărire, iar aceasta din urmă depășește soluția cu valoarea inițială Aceasta înseamnă că soluția ( ) este un atractor: într-o clasă suficient de largă de date inițiale, soluțiile tind la ( ) la timpi mari; evoluţia câmpului este în esenţă independentă de datele iniţiale şi este descrisă prin soluţia ( ) Rezolvarea ( ) este valabilă (omitem notația (іт) în cele ce urmează) ~ V( Problema Arătaţi că pentru soluţia ( ) V" oc H este valabilă atât la stadiile dominate de radiaţii, cât şi la cele de praf Acesta este un alt motiv pentru folosirea termenului "câmp următor" Soluția ( ) este valabilă în momentele în care densitatea de energie a câmpului de urmărire este încă mică în comparație cu densitatea de energie a materiei dominante Contribuția relativă a câmpului de urmărire la densitatea totală a energiei crește Chintesenţă și la un moment dat câmpul de urmărire în sine începe să domine; după aceea soluția ( ) își încetează valabilitatea Valoarea câmpului în acest moment poate fi găsită folosind faptul că Acestea Densitatea energetică a materiei în acest caz este egală cu l - L / ~ Рl/ - -МріН (t) ~ ~^ ~- Din cerința pv ~ pm obținem că câmpul de urmărire începe să domine la e~e~, y este posibilă) Prin urmare, din ecuația ( ) rezultă că potențialul chimic al unui foton este zero, C = Ca o altă aplicație a relației ( ), considerăm reacția de anihilare a unei perechi electron-pozitron în doi fotoni e+ + e "-> Deoarece = , din posibilitatea unei astfel de reacţii rezultă că Ce-T Ce+ Este clar că aceeași relație este valabilă pentru orice alte particule și antiparticule, deoarece este întotdeauna posibil ca acestea să se anihileze în fotoni Astfel, potențialul chimic al oricărei antiparticule este egal cu potențialul chimic al particulei corespunzătoare, luată cu semnul opus Într-un mediu de echilibru cu multe tipuri de particule, o modalitate convenabilă de a lua în considerare toate reacțiile de tip ( ) este introducerea potențialelor chimice independente z-numai la numerele cuantice conservate În acest caz, ele trebuie să fie independente unele de altele și trebuie să formeze un set complet de numere conservate Potențialul chimic pentru particulele de tip A este CA = ]^Tg , În plus, potențialele chimice în sine pot fi găsite dacă sunt cunoscute densitățile numerelor conservate, pe care le notăm cu Într-adevăr, densitatea fiecărui tip de particule pd este exprimată în termeni de cd, deci sistemul de ecuații £ GeV, asimetria dintre quarci și antiquarci este de ordinul IO- , vezi Secțiunea Diferența relativă dintre numărul de electroni și pozitroni este de același ordin de mărime (Universul în ansamblu este neutru din punct de vedere electric, deci excesul de sarcină pozitivă conținută în quarci este exact compensat de excesul de sarcină negativă a electronilor) Prin urmare, potențialele chimice erau extrem de mici în universul timpuriu și pot fi neglijate în multe scopuri Densitatea de energie pi a particulelor de tipul i este dată de următoarea integrală a funcției de distribuție: Pi = i [ Ap)H(p) ѣ = Г Г dE' 'e jo jo ( , ) capitolul /■ E p' mr \u d J eE / m m dE unde am avut în vedere că doar jumătate dintre particule se deplasează spre zona luată în considerare și am profitat de faptul că, datorită izotropiei sistemului, putem înlocui pț cu o Problema Obţineţi expresia ( ) calculând tensorul energie-impuls al unui gaz de particule relativiste neinteracţionale cu funcţie de distribuţie f(E) Să studiem acum expresiile pentru densitatea numărului de particule, densitatea de energie și presiunea în diferite cazuri limitative interesante din punct de vedere fizic Pentru început, considerăm cazul particulelor ultrarelativiste T, cu potenţial chimic zero, Zi = În această limită, expresia ( ) pentru densitatea de energie ia forma (legea Stefan-Boltzmann) G^ R -T ~ bosoni: ( , ) ani -T sunt fermioni Calculul integralelor întâlnite în acest capitol este dat, de exemplu, în cartea | ]: un rezumat al formulelor este dat la sfârșitul acestei secțiuni După cum era de așteptat din considerente dimensionale, densitatea de energie în acest caz este egală cu T până la un coeficient numeric; contribuția fermionilor la densitatea energetică diferă de contribuția bosonilor cu un factor de / Observăm că în cazul relativist este adesea convenabil să se caracterizeze particulele ca elicitate - proiecția spinului pe direcția mișcării; parametrul dz poate fi atunci înțeles ca numărul de stări elicoidale Dacă plasma conține particule ultrarelativiste de diferite tipuri și cu aceeași temperatură T, iar potențialele chimice pot fi neglijate, atunci densitatea de energie a componentei ultrarelativiste este egală cu P \u d * ^ T \\ ( - ) Unde R* = i+ g i ( , ) m i ~ ІО GeV Aceeași estimare funcționează pentru interacțiunile slabe și puternice (culoare) Astfel, ipoteza echilibrului termic se menține foarte bine pentru cea mai mare parte a etapei fierbinți a evoluției universului Să considerăm acum limita unui gaz relativist rarefiat atunci când funcția de distribuție ia forma Boltzmann ( ) În această limită, expresia pentru densitatea numărului de particule are forma / ta / n MeV capitolul o Problema Estimați valoarea numerică a potențialului chimic pentru n-quark la o temperatură de GeV Pentru a încheia această secțiune, observăm că raportul barion-foton cb este strâns legat de parametrul Ob (vezi capitolul ), deoarece ( , ) Rs Rs unde mpv - GeV este masa protonului (cu precizia cu care lucrăm, diferența dintre masele protonului și neutronului este nesemnificativă) În conformitate cu formula ( a), densitatea numărului de fotoni relicve din Universul modern noah este egal cu n = = G CMd Folosind valoarea densității critice ( ), obținem din ( ) - , ± , , ( , ) de unde O v - , , așa cum am menționat deja Încă o remarcă se referă la mediul barion-foton înainte de recombinare După cum vom vedea în Secțiunea , barionii din acesta sunt în echilibru termic cu fotonii Într-un astfel de mediu, pătratul vitezei sunetului este u \u d dp \u d dpy \u d p / x dp dpy + dpB p~i ± p ( + Rb) unde am avut în vedere că = p / oc T , p Problema Oferiți o estimare numerică a contribuțiilor electronilor și protonilor la densitatea entropiei în Univers la , MeV T eV Notă: țineți cont de faptul că la astfel de temperaturi, electronii și protonii sunt nerelativiști și sunt în stare liberă (recombinarea în atomi de hidrogen nu a avut loc încă) și că numărul de electroni este egal cu numărul de protoni (neglijăm prezența nucleelor ușoare) Luăm în considerare faptul că contribuția la nucleu nu este făcută de atomii de heliu care s-au recombinat și au încetat să interacționeze cu fotonii la o temperatură mai mare Raportul de masă dintre heliu și hidrogen este de aproximativ %, vezi capitolul , de unde factorul , in ( , ) Modele cu o treaptă intermediară de pulverizare * Modele de etape intermediare de praf: generare de entropie Să discutăm despre posibilitatea ca într-un stadiu incipient al evoluției Universului, chiar înainte de stadiul relativ recent dominat de radiații, să fi fost realizat stadiul asemănător prafului al evoluției cosmologice Pot fi citate două scenarii în care există această posibilitate Prima dintre ele presupune că în natură există noi particule grele G cu o durată de viață suficient de lungă t și că în stadiul inițial al epocii fierbinți a Big Bang a dominat materia relativistă, în care a existat un amestec de particule G Particulele G sunt non-relativiste, cel puțin la o temperatură sub masa lor În timpul expansiunii Universului, densitatea de energie a componentei relativiste fierbinți scade ca a- , iar după ce particulele G devin non-relativiste, densitatea lor de energie scade ca a- Prin urmare, la un moment dat, Universul trece de la stadiul dominat de radiații la stadiul de dominare a particulelor G non-relativiste, adică la stadiul de praf Presupunerea principală aici este că t* = Г- , ( , ) unde Г este lățimea de dezintegrare a particulelor G Odată cu evoluția ulterioară a Universului, particulele G se descompun în particule luminoase, de exemplu, în quarci, leptoni și alte particule ale modelului standard; acestea din urmă sunt rapid (mai rapid decât timpul Hubble) termicizate și incluse în componenta caldă relativistă Vom vedea că epoca dominanței particulelor G se termină la scurt timp după ce rata de expansiune a Universului scade la H ~ G: după aceea, toate particulele G se vor descompune de mai multe ori Hubble, doar materia relativistă fierbinte va rămâne în Univers , iar stadiul dominat de radiații va începe din nou evoluția Observăm că în intervalul de timp t* H(t) r pm este îndeplinită Deci, în Univers există într-adevăr o tranziție de la stadiul de praf la cel dominat de radiații, iar " momentul" tranziţiei tMD-> RD este determinat de relaţia G ~ ( , ) În general, raționamentul de mai sus nu exclude posibilitatea ca în partea dreaptă a lui ( ) să existe un factor logaritmic mare, adică tranziția are loc ceva mai târziu; pe de altă parte, nu exclude tranziția în momente anterioare, când T ⊂ N Vom vedea mai târziu că niciuna dintre aceste posibilități nu este realizată Să luăm în considerare comportamentul soluțiilor ecuațiilor ( ), ( ) și ( ) după debutul etapei prăfuite, t > t*, dar la vremuri destul de timpurii, când Г Tns- Aceasta implică o limitare asupra particulele grele pe durata vieții m \u d T- GeV) care au o durată de viață lungă, iar singurul proces prin care se poate modifica concentrația nx a acestor particule în mediu este anihilarea lor cu antiparticule X Atunci În același timp, să presupunem că împrăștierea particulelor X de către particulele obișnuite prezente în plasma cosmică (leptoni, cuarci, fotoni etc ) are loc destul de des La temperaturile T care depășesc masa particulelor X mnx, procesele de producere și anihilare a particulelor X au loc, de regulă, rapid (comparativ cu viteza de expansiune a Universului), iar concentrația lor este în echilibru Considerăm un mediu simetric cu același număr de particule X și antiparticule X Pentru T iar relaxarea are loc prin anihilarea particulelor X, și nu prin producerea de perechi X-X) În același timp, în fiecare moment de timp, temperatura și potențialele chimice au valori destul de definite Astfel, mediul în fiecare moment de timp poate fi caracterizat prin energia liberă F(T,Ni) Reamintim că energia liberă este legată de numărul de stări (funcția de partiție) prin relație (presupunem că sistemul are un volum mare, dar finit) Z = e"F/T ( , ) Când se apropie de echilibrul termodinamic, energia liberă tinde la minim, iar funcția de partiție la maxim Să existe un proces lent direct care apropie sistemul de starea de echilibru termodinamic (în exemplul nostru, aceasta este anihilarea X-X; pentru certitudine, presupunem că nx > nx) Să notăm rata unor astfel de procese (cantitatea nx) pe unitatea de timp) ca Există și procese inverse, a căror rată o notăm cu Г (în exemplul nostru, acesta este procesul de naștere a perechilor X-X) Sarcina noastră este să găsim relația dintre G+ și G Ca rezultat al unui singur proces direct, sistemul trece de la o stare cu o funcție de partiție mai mică Z- (și, în consecință, cu o energie liberă mai mare F ) la o stare cu o funcție de partiție mai mare Z+ și o energie liberă mai mică F+ Fie r una dintre stările microscopice ale sistemului "De regulă, este mai convenabil să lucrezi nu cu energie liberă, ci cu un potențial termodinamic mare, fixând nu numărul de particule, ci potențiale chimice În această secțiune, totuși, vom lua în considerare stări cu un anumit număr de particule pentru care formula ( ) este valabilă Această notație se datorează faptului că funcția de partiție crește în procesul direct; acest proces este mai favorabil din punct de vedere termodinamic De exemplu, în cazul mecanicii statistice clasice, în starea i pozițiile și momentele tuturor particulelor mediului sunt fixe Procese de neechilibru la începutul procesului direct și este una dintre stările microscopice în care sistemul poate trece ca urmare a acestui proces Probabilitatea de realizare a stării inițiale r este egală cu P(g ) = e-E(g )/T zZ unde £(r ) este energia stării i (aici este esențial ca față de toate celelalte procese, cu excepția celui în cauză, să aibă loc echilibrul termodinamic) Fie (r -> JL) probabilitatea procesului direct r -> j+ Atunci probabilitatea ca orice proces direct să se producă în mediu este egală cu r+ = P(C)j-b) = y- e £(r-)/T (r i-,j+ Т -І+ În mod similar, probabilitatea oricărui proces invers în mediu este egală cu r- \u d ± e ~ E [M / T ~ / (I + - "-) ■ + i-, + În virtutea egalității probabilităților procesului r -> j+ și procesului invers j+ -> eu-, adică '^ -> r ) avem = (r jJ), precum și legea conservării energiei, E(i ") = £+ p-(F+-F-)/T Г - Z- și în final t = e-g^, ( ) unde AF este diferența dintre energiile libere după și înainte de procesul direct (conform definițiilor de mai sus, AF Г la XF neq, procesul direct este procesul cu u descrescător, adică DA' \ / I mm \ /gr P I [ g ] e(Mp + Me - mpr - me) / m J \ l / Acum, folosind egalitățile ( ), ( ) și expresia ( ) pentru pn-, putem exclude potențialele chimice și aducem ecuația rezultată la următoarea formă: / t'X / pr=(-y-) nHe~^H/T, ( , ) Pr e - r e Capitolul Unde Dya \u d mpr + mne - mc \u d , eV este energia de legare a hidrogenului și am neglijat diferența dintre tr și aph în factorul pre-exponențial din partea dreaptă a ecuației ( ) Împreună cu ecuația ( ), ecuația ( ) determină concentrațiile de echilibru ale protonilor liberi și atomilor de hidrogen pr și rc Este convenabil să introduceți relații adimensionale y OL y mon Pv Pv astfel încât condiția de conservare a numărului barion ia forma Xp + Xn = ( , ) Folosind ecuația ( ), se poate exprima Xi în termeni de Xp, ca urmare a cărei condiție ( ) se transformă într-o ecuație cu un singur Xp necunoscut: y la h / x'+pvhk£r) e*n/T= - ( , ) Ecuația ( ) se numește ecuația Saha Subliniem că se realizează numai în condiții de echilibru termic (inclusiv chimic) Exprimând pw în termeni de raportul barion-foton r/w folosind relația ( ) și folosind formula ( a) pentru densitatea numărului de fotoni n (T), obținem următoarea ecuație, care conține doar mărimi adimensionale: Tq este nefavorabilă termodinamic Să estimăm vârsta Universului la temperatura T^ = , eV Pentru a face acest lucru, folosim relația ( ), care este valabilă pentru stadiul de praf, și scriem - ЗНіёУ \u d Zch / Shch Yao ( + rge ') / ' ( ' ) unde am folosit ecuația ( ) și am neglijat contribuțiile materiei relativiste și ale energiei întunecate (am convenit să nu luăm în considerare deloc contribuția curburii) Numeric, tțq ~ de mii de ani, iar timpul Hubble este estimat ca R (Tre Problema Aflați concentrațiile relative de echilibru ale atomilor de hidrogen în stările s și p la o temperatură Tfq = , eV Nivelurile superioare sunt ignorate Pentru a încheia analiza noastră de echilibru, observăm că la temperaturi sub T^q concentrația de echilibru a protonilor liberi scade rapid cu temperatura Într-adevăr, când concentrația de protoni liberi este mică, Xp , în ecuația ( ) se poate neglija primul termen și se obține / gr \ / P? = n*q = n^ e-q"/ T, ( , ) unde am indicat în mod explicit că vorbim despre concentrații de echilibru Ultima împrăștiere a fotonilor în universul real Ultimul foton de împrăștiere în universul real În secțiunea anterioară, am definit timpul de recombinare ca fiind momentul în care coincid concentrațiile de protoni liberi și atomii de hidrogen Totuși, din punct de vedere al observațiilor radiațiilor relicve, nu de data aceasta prezintă interes, ci epoca ultimei împrăștieri a fotonilor relicve, după care se propagă liber în Univers Ultima împrăștiere a fotonilor are loc ceva mai târziu decât recombinare (înțeleasă în sensul de mai sus), când densitatea electronilor liberi și a protonilor scade semnificativ Procesul principal în acest caz este împrăștierea Compton a fotonilor pe electroni 'tu -> e ( , ) În electrodinamica cuantică, secțiunea transversală a acestei reacții este determinată de două diagrame prezentate în Fig Suntem interesați de temperaturi și, în consecință, de frecvențele fotonilor care sunt mici în comparație cu masa electronilor În această limită, secțiunea transversală a împrăștierii Compton se reduce la secțiunea transversală Thomson cunoscută din electrodinamica clasică (cititorul poate găsi o discuție despre împrăștierea Compton în electrodinamica cuantică în [ ]; vezi derivarea secțiunii transversale Thomson în teoria clasică în [ ] ]) Secțiunea transversală Thomson este O L, de la - -o ~ , • IO- cm ( , ) mi Observăm că valoarea secțiunii transversale Thomson, până la un factor numeric de m/ , se obține imediat din considerente dimensionale Într-adevăr, factorul a din secțiunea transversală este legat de fapt că diagramele pentru împrăștierea Compton conțin două vârfuri ale interacțiunii unui electron cu fotonii Fiecare dintre vârfuri contribuie cu un factor e la expresia amplitudinii, ceea ce duce la un factor a în secțiune proporțional cu pătratul modulului de amplitudine La energii joase, singurul parametru dimensional este masa electronilor, astfel încât atomul de dependenţă os te este recuperat din dimensiune Orez Diagrame Feynman pentru împrăștierea Compton Capitolul Timpul de drum liber al unui foton în raport cu împrăștierea Compton nyu este egal (ut • ne(TU ( , ) unde ne este densitatea numărului de electroni liberi, care este egală cu densitatea numărului de protoni liberi Într-un moment în care concentrațiile de protoni liberi și atomii de hidrogen coincid, densitatea numărului de electroni este egală cu pv C( ) s T \u d D -'? WT ■ La T = , eV, aceasta dă ne cm- ( , ) Într-o astfel de situație, timpul liber al drumului ( ) este m ~ • s ~ ani, ceea ce este mult mai mic decât timpul Hubble ( ) Acest lucru ne spune că ultima împrăștiere a fotonilor are loc la temperaturi puțin mai scăzute; vom vedea că temperatura ultimei împrăștieri este Tr = , eV și se vor efectua estimări suplimentare pentru această temperatură La temperaturile de interes, există un echilibru cinetic între fotoni, electroni și, de asemenea, protoni Vom vedea acest lucru în Secțiunea Dimpotrivă, nu există un echilibru chimic în mediu Procesul de recombinare este întârziat, concentrația de atomi de s este mai mică decât cea de echilibru, iar concentrația de electroni liberi, dimpotrivă, este mai mare decât cea de echilibru Un indiciu al absenței echilibrului chimic este faptul că în mediu există puțini fotoni termici cu energii m > Dn capabili să ionizeze atomii de hidrogen de la nivelul solului Într-adevăr, densitatea numerică a fotonilor termici cu energii peste o energie dată x> este (în continuare, până la sfârșitul acestei secțiuni, notația eq indică faptul că vorbim de fotoni termici, de echilibru) ( , ) Unde și MC - Are doua CLC \u d "yg / și (s), Funcția de distribuție Planck (cf ( ): am avut în vedere că fotonul este polarizat) Pentru w T avem U r-Sh/T ^r e ( , ) Asa de ( , ) Pentru w = Dn și T = TG = , eV, această densitate este r (Dn) ~ IO- cm- Un număr atât de mic de fotoni termici capabili să ionizeze starea fundamentală a hidrogenului nu este suficient pentru a menține echilibrul chimic Vom vedea la sfârșitul secțiunii că există mult mai mulți fotoni non-termici în mediu Ultima împrăștiere de fotoni în Universul real cu w > An, care va fi dovada finală a lipsei de echilibru pentru reacția de recombinare la nivelul solului Echilibrul este, de asemenea, absent pentru reacțiile de tranziție la nivelul solului Îs de la nivelurile excitate de hidrogen Vom verifica acest lucru mai târziu Pe de altă parte, există un echilibru chimic între fotoni, electroni liberi, protoni și atomii de hidrogen la niveluri excitate Într-adevăr, densitatea numărului de fotoni capabili să ionizeze, de exemplu, nivelurile s și p, este Aceasta este mult mai mare decât concentrația de barioni, ceea ce este o dovadă în favoarea echilibrului termodinamic: chiar dacă toți electronii și protonii se recombină la nivelurile s și p, spectrul fotonic din regiunea cv ~ A S ar rămâne practic același, termic Vom rafina în continuare condițiile în care afirmația de mai sus despre echilibrul termodinamic parțial este satisfăcută, vezi problema Deci, în sistem există un echilibru în ceea ce privește toate reacțiile, cu excepția reacțiilor de formare și distrugere a atomilor de ls-hidrogen Mai mult, dacă nu s-ar forma deloc ls-atomi, concentrațiile atomilor excitați ar fi mici, astfel încât aproape toți electronii și protonii ar fi în stare liberă la T - Tr = , eV o Sarcina Verificați validitatea ultimei declarații Sugestie: utilizați ecuația Saha, scrisă fără a lua în considerare ls-atomi Din ultima remarcă rezultă că electronii sunt în cea mai mare parte fie în stare liberă, fie în atomi de s Prin urmare, procesele cheie sunt formarea și distrugerea ls atomilor În cele ce urmează, vom lua în considerare doar nivelurile Îs-, s- și p, în timp ce existența unor niveluri excitate superioare va fi neglijată Aceasta este de fapt o bună aproximare: populația de, să zicem, nivelul în comparație cu nivelul în condiții de echilibru este - = e-(A A s)/T ~ -s ( , ) Aici se ține cont că Dz = Dya/ Aici și mai jos, P , n $ etc denotă densitățile numerice ale atomilor de hidrogen la nivelurile corespunzătoare; atomii înșiși sunt pur și simplu notați ca , etc În aproximarea noastră, s-atomi pot fi formați și distruși în reacții e + p "-► + , ( ) s ls + , ( , ) p ls + - ( , ) Subliniem că tranziția p -> este un proces cu doi fotoni, în timp ce tranzițiile de la continuum și tranziția p -> Îs au loc prin emiterea unui singur foton (tranziția p -> corespunde primei linii a Lyman) , Lyman-o serie) Capitolul Să începem cu tranzițiile din continuum ( ) Se dovedesc de fapt a fi nesemnificative (!) După cum am văzut la începutul secțiunii, cazul is > ne este de interes pentru noi În această situație, fotonul emis în procesul e + p -> ls + ionizează atomul ls "învecinat" înainte de a-și pierde energia în ciocnirile cu electronii Într-adevăr, secțiunea transversală de ionizare a unui atom ls în apropierea pragului este [ ] Depășește considerabil secțiunea transversală Thomson pentru împrăștierea elastică de către un electron în repaus Vom vedea la sfârșitul secțiunii că înroșirea fotonilor din cauza expansiunii Universului este nesemnificativă și în cazul reacției ( ) Astfel, procesele ( ) nu modifică efectiv numărul de electroni liberi și ls-atomi Luați în considerare acum procesele ( ) Spre deosebire de recombinarea unui electron liber și a unui proton, în procesul direct se formează doi fotoni, iar intrarea lor în mediu nu duce la o reacție inversă Procesul direct s -> + are lățime [ ] Opa este suficient de mic, astfel încât procesul direct este lent în sensul că atomul e este mai probabil să fie ionizat de un foton termic decât va experimenta această tranziție, vezi problema Aceasta înseamnă că tranzițiile -> sunt de putina importanta din punct de vedere al concentratiei de -atomi, iar in sistem exista intr-adevar un echilibru termodinamic partial, despre care am vorbit mai sus o Problema Să se arate că la T > K probabilitatea ca un atom s să fie ionizat în reacția s + yth e + p depășește probabilitatea trecerii lui la starea ls în procesul s -> s + y Aici yth desemnează un foton termic Notă: Utilizați secțiunea transversală de ionizare în apropierea pragului g Observăm că temperatura de K este mai mică decât temperatura Tg = , eV = K, la care fotonii experimentează ultima împrăștiere De asemenea, remarcăm că scările de timp t $ este determinată de numărul de atomi s și de rata tranzițiilor de s - s: (^) = -Г п , - ( , ) \dt J s-"ls Aici am neglijat procesul invers, care transformă atomul ls în starea datorită absorbției a doi fotoni Motivul pentru aceasta este dat la sfârșitul secțiunii Să discutăm în sfârșit procesele ( ) La fel ca și în cazul recombinării electronilor și protonilor liberi, un foton emis în procesul direct este, de regulă, absorbit rapid de atomul "vecinat" în procesul invers și nu are loc în mod eficient nicio modificare a mediului Totuși, pentru procesele ( ) înroșirea fotonilor asociată cu expansiunea Universului este semnificativă Ideea este că există destul de mulți fotoni de linie Lyman în mediu Unii dintre ei încă ies din regiunea liniei din cauza înroșirii și nu iau parte la procesul invers Îs + -> p Ca urmare, numărul de atomi Îs crește, în timp ce numărul de electroni și protoni liberi scade Vom discuta acest efect cantitativ la sfârșitul secțiunii, dar aici spunem că acesta conduce la o estimare a ratei efective de dezintegrare a electronilor liberi apropiat numeric de ( ) Astfel, scăderea electronilor liberi datorită tranzițiilor lor la nivelul s este dată de ecuație = -Ge//(T)P , ( , ) în plus, Ge//(T) nu depinde foarte mult de temperatură, vezi ( ), iar Ge//(Tr) ~ T Folosind ( ), scriem ( ) ca o ecuație pentru densitatea electronilor liberi: Neglijând modificarea factorului pre-exponenţial cu timpul şi trecând la variabila /T conform ( ), se obţine din aceasta reffT ( n \ / - = a tt ' (tm) - ■ e g + const ne \TmeJ Primul termen din partea dreaptă crește rapid cu timpul, astfel încât constanta de integrare nu este semnificativă pentru t ~ tr Amintindu-ne că A s = Ad-/ , obținem în sfârșit Pe (T) \u d pr (T) \u d ■ (-) ■ e- - ( , ) Se poate observa că rezultatul analizei de neechilibru este foarte diferit de rezultatul de echilibru ( ): există o diferență atât în exponent, cât și în factorul pre-exponențial Din rezultatul problemei rezultă că formula ( ) funcționează cu adevărat în domeniul de temperatură care ne interesează, mai precis, la T > K = , eV Capitolul o Problema Să se arate că densitatea de neechilibru a electronilor liberi ( ) depășește densitatea de echilibru în întreaga etapă a sfârșitului recombinării, când ne/pw (dar la T > K, când analiza noastră este valabilă) Aceasta înseamnă că, așa cum era de așteptat, procesul de recombinare este întârziat în comparație cu recombinarea în echilibru termodinamic Să revenim la ultima împrăștiere de fotoni Numărul mediu de ciocniri ale unui foton cu electroni liberi din timpul t până în prezent (care, pentru scopurile noastre, poate merge la infinit) este De la Pe dt Să definim timpul ultimei împrăștieri ca fiind timpul de la care fotonul este împrăștiat exact o dată N(tr} = Trecând la integrarea peste temperatură, folosind ( ), scriem ecuația pentru ultima temperatură de împrăștiere Tr: GT TG L = n(ZatP'( ;); la calcularea integralei, am luat în considerare schimbarea rapidă a exponentului sub integrala cu temperatură, vezi ( ) Ecuația finală este \ / gte \ tg) ^eff Din ( , ) Se poate observa că Tr depinde slab de parametrii cosmologici: această dependență există doar în Rey/ Primim numeric de aici Tg = , eV Pe parcursul acestei cărți, prin temperatura de recombinare înțelegem tocmai această temperatură La ultima epocă de împrăștiere, parametrul Hubble este estimat aproximativ ca R(TG) ~ x/Pd R ( + yr) / ~ ( mii ani)- = ( , Mpc)- , ( , ) iar durata de viață a Universului este estimată ca tr ~ ( / ) - = mii ani Valoarea exactă se obține folosind formula ( ) și dă tr = mii ani În acest moment, densitatea numărului de electroni liberi este estimată de la ( , ), ( , ) ca ne(tr) = cm- gura Este mult mai mică decât densitatea numerică a electronilor liberi la începutul procesului de recombinare, vezi ( ) Ultima împrăștiere de fotoni în Universul real > Sarcina Obțineți o estimare ( ) o Problema Arătați că, ținând cont de contribuția radiației la densitatea energiei, parametrul Hubble la o temperatură de , eV este egal cu H(TG) = ( mii ani) - = ( , Mpc) - Să facem o remarcă Desigur, recombinarea nu are loc instantaneu: concentrația de electroni liberi ( ) se modifică fără probleme Cu toate acestea, o schimbare semnificativă din punctul de vedere al împrăștierii fotonilor are loc într-un interval mic de temperatură, DT ), ( , ) Capitolul unde n (cu) este densitatea numerică a fotonilor cu energii mai mari decât cu, r (cu) = dn(w)/dw este densitatea spectrală (valorile de echilibru ale acestor mărimi apar exact în ( )) și cu* este limita inferioară a liniei Lyman A; vom vedea în scurt timp că valoarea exactă a lui c* nu este importantă Fotonii cu energii mai mici nu pot transfera starea de s la p, astfel încât creșterea efectivă a numărului de atomi de s (și scăderea numărului de electroni liberi) sunt date de dn\s dne dt dt dt Deoarece Universul se extinde lent, puțini fotoni părăsesc regiunea liniei Lyman-a, iar procesele înainte și inversă sunt în echilibru cu o precizie bună Astfel, funcția F (cu) poate fi calculată presupunând că ratele proceselor directe și inverse sunt aceleași: r p(u(u))n pb?ci = C(cu) ?(cu)F (cu)nisdcu ( ) Partea stângă a acestei formule este numărul de fotoni din intervalul (cu, cu -b dcu) emiși pe unitate de timp pe unitate de volum în timpul dezintegrarii p -> Îs + ; Tgr este lățimea nivelului p-y, (si) este forma liniei Lyman-a Partea dreaptă este rata de captare a fotonilor de către ls atomi Am avut în vedere că este proporțională cu densitatea spectrală a fotonilor și cu densitatea ls-atomi, astfel încât coeficientul C depinde doar de si El este egal C(u>) = ( , ) si- Observăm că A(cu) = Г Р numărul de ls-atomi și secțiunea transversală de ionizare aj Să folosim faptul că în echilibrul termodinamic, ratele reacțiilor directe și inverse coincid și scriem ecuația pentru coeficientul А(іѵ ) (ecuația de echilibru detaliată), După ce am găsit A(w) de aici, îl înlocuim în ( ) și obținem densitatea spectrală cu w > D n echiv ( ' ) Pierderea fotonilor din regiunea energetică sv > Dya este dată de formula ( ), dar cu iv* = Dya; aceeaşi expresie dă pierderea de electroni liberi din cauza proceselor ( ) Raportul dintre această contribuție la contribuția proceselor Lyman este dat de relația ( ) și ( ) (până la raportul energiilor fotonice Aa/(Aa - Agr) = / ), (dne/dtjep^is ~ F^q(ăH)n{ s Г /Ттэ \ / (dne/dt) p-*ls ~ (Pe ) An \ îr / unde pentru cantitatea П Р = Зп am folosit relația ( ) și am omis factorul numeric de ordinul unității Folosim formula ( ) pentru densitatea spectrală de echilibru a fotonilor, formula ( ) pentru concentrația de electroni de echilibru și setăm nis ~ pv În final obținem (dne/dt)ep-t\s (b/tіs/ dt^ p-► нs Mărimea acestei mărimi înseamnă că contribuția proceselor ( ) la formarea atomilor ls și la dispariția electronilor liberi este neglijabil de mică Observăm că în situația noastră cu un proces de recombinare prelungit, densitatea numărului de electroni liberi ne depășește în mod semnificativ valoarea de echilibru n g , iar numărul de ls atomi, dimpotrivă, este mai mic decât valoarea de echilibru Prin urmare, în conformitate cu ( ), densitatea spectrală a fotonilor cu cv > An o depășește considerabil pe cea de echilibru, așa cum am spus mai devreme În cele din urmă, ne justificăm neglijarea procesului invers față de s -> ls+ Acest proces invers are loc prin absorbția a doi fotoni termici Viteza sa este proporțională cu densitatea numărului de ls atomi, iar în echilibru termic este Capitolul trebuie să coincidă cu rata procesului direct ( ) De aici ajungem imediat - G P a - ^ sn s echivalent p z \u d G P e- (Di-d \u d -) / t Оs-> s Acest proces poate fi neglijat în comparație cu procesul direct dacă rata sa este mică în comparație cu rata ( ) adică când n e n s ( , ) Găsim valoarea lui P d din ( ), ( ) și estimăm valoarea lui nis ca Пів și рв = г[в Ру o Sarcina Efectuați estimarea numerică tocmai prezentată Pentru a încheia această secțiune, observăm că fotonii de linie Lyman-a emiși dar neabsorbiți din cauza înroșirii cauzate de expansiunea Universului practic nu își pierd energia din cauza împrăștierii de către electroni (și, în plus, nu se termalizează) Vom verifica acest lucru în secțiunea următoare Astfel de fotoni, așa cum am spus, sunt formați de ordinul py-d ~ ne / bucăți pe unitate de volum (emisia lor duce la recombinarea a aproximativ jumătate din electroni) și sunt emiși în intervalul de temperatură, aproximativ vorbind , de la Td = , eV la Tg = , eV Să comparăm numărul lor cu numărul de fotoni termici din aceeași regiune a spectrului Folosind ( ), scriem n;ѵ p) ^pme ' unde cv' P = ∆n - ∆pp = dn/ = , eV este energia fotonului liniei Lyman Chiar și la o temperatură de TRD - , eV, acest raport este de aproximativ , iar la temperaturi mai scăzute este și mai mare Astfel, fotonii netermici domină în regiunea liniei Lyman Datorită faptului că acești fotoni sunt emiși într-un interval de temperatură relativ larg (deplasări spre roșu), "linia" Lyman în spectrul CMB este destul de largă: lățimea sa relativă poate fi estimată ca D^ p ~ T* ~ Tr p d n- - - g - - DD = -~ ~ ■ erg - cm -s - Hz ster gDі/ r o Di r \u d - J • m -s • Hz ster , Îndeplinirea condițiilor de echilibru termic care este mult mai mică decât luminozitatea în regiunea măsurată a spectrului, vezi Fig Cu toate acestea, se poate aștepta ca experimentele viitoare să dezvăluie nu numai "linia" lui Lyman, ci și alte caracteristici ale spectrului CMB Rezultatul calculului [ ] al spectrului de fotoni emiși în procesul de recombinare este prezentat în Fig Orez Spectrul de fotoni emiși în timpul epocii recombinării este excesul spectrului total de fotoni relicve față de cel Planck Se folosește notația standard pentru liniile atomului de hidrogen * Îndeplinirea condiţiilor de echilibru termic Este interesant să aflăm în ce măsură plasma electron-proton-foton se află într-o stare de echilibru termic în epoca recombinării și înainte de această epocă Într-adevăr, am făcut calculele noastre anterioare presupunând că funcțiile de distribuție a particulelor au forma de echilibru ( )-( ) cu aceeași temperatură egală cu temperatura fotonului (această ipoteză este necesară, în special, pentru a utiliza relația Saha ( , )) În această secțiune, vom verifica că împrăștierea coulombiană a electronilor unul pe altul și pe protoni este cel mai rapid proces care menține echilibrul cinetic al componentei electron-proton până în epoca recombinării și în timpul acestei epoci (Secțiunea ) Înainte de asta, vom lua în considerare Capitolul o sursă potențială de abatere de la echilibrul termic între componenta electron-proton și fotoni, datorită faptului că, în absența interacțiunii dintre fotoni și particulele nerelativiste din plasmă, ambele ar continua să fie descrise prin funcțiile de distribuție a echilibrului, dar temperatura efectivă a fotonilor ar scădea mai lent odată cu expansiunea Universului, vezi secțiunea Astfel, trebuie să verificăm că interacțiunea care asigură "transferul" energiei de la fotoni la componenta electron-proton a plasmei are loc destul de eficient Vom vedea în Secțiunea că acesta este într-adevăr cazul În acest caz, pierderea de energie de către gazul fotonic și, în consecință, modificarea funcției de distribuție a acestora sunt mici, ceea ce este asociat cu o concentrație scăzută de electroni și protoni Astfel, din punctul de vedere al descrierii procesului de recombinare, presupunerea noastră despre echilibrul termic al plasmei electron-proton-foton este justificată În Secțiunea vom discuta dacă fotonii înșiși sunt în echilibru termic cu electronii La prima vedere, această întrebare este pur academică, deoarece indiferent dacă un astfel de echilibru are loc sau nu, fotonii sunt caracterizați de o funcție de distribuție Planck cu Г os a- Acest lucru nu este în întregime adevărat: în absența echilibrului, pierderea de energie de către fotoni din cauza "încălzirii" electronilor duce la o distorsiune mică, dar în principiu detectabilă a spectrului CMB Există și alte efecte subtile, vezi, de exemplu, sfârșitul secțiunii Vom vedea că fotonii sunt în afara echilibrului cinetic cu mult înainte de recombinare; vom obţine o estimare a temperaturii corespunzătoare T d-rn ~ - °K viteza de expansiune a universului Astfel, prin analogie cu ultima sferă de împrăștiere, putem vorbi de o "fotosferă de corp negru a Universului" [ ] corespunzătoare deplasării spre roșu z-, chem - • : procesele care au loc la deplasări mari spre roșu , nu conduc la o distorsiune a spectrului de fotoni relicve și procesele care au loc mai târziu, vorbind în general, fac Încălzirea cu electroni După cum tocmai am observat, pe măsură ce Universul se extinde, energia este transferată de la fotoni la electroni Procesul de împrăștiere Compton ( ), care are loc cu secțiunea transversală Thomson ( ), este responsabil pentru aceasta Timpul caracteristic dintre două interacțiuni succesive ale unui electron dat cu fotonii este egal cu m = ( cu un electron lent este suplimentar suprimat Într-adevăr, să scriem legea conservării a momente în acest proces sub forma re + k-, -k'y= p'e, unde Re, ky sunt cei momenti inițiali ai electronului și fotonului, iar cantitățile amorsate se referă la electronul și fotonul final Punând la pătrat această egalitate, obținem me(w - o/) - |peI(cu cos#i - u/ cos r) - wu/(l - cos ) = , ( ) unde oj, w' sunt frecvențele inițiale și finale ale fotonului, Ѳ±, Ѳ? sunt unghiurile dintre impulsul inițial al electronului pe și momentul inițial și final al fotonului k și, respectiv, k', iar Ѳ este unghiul de împrăștiere a fotonilor (vezi Fig ) Dacă electronul a fost inițial în repaus, atunci primul și al treilea termen rămân în ecuația ( ), deci obținem că transferul de energie caracteristic este DE \u d w - w ~ - ( , ) s Astfel, pentru ca o energie comparabilă cu temperatura fotonilor să fie transferată unui electron în repaus, este necesar numărul de evenimente de împrăștiere Compton, care este egal în ordinea mărimii cu T acelea ~JO~ ~T~' ( , ) Totuși, ne interesează situația în care electronul dinaintea ciocnirii are o energie cinetică Ee comparabilă cu frecvența fotonului: vrem să ne asigurăm că electronii din plasma cosmică au exact astfel de energii În această situație, impulsul electronului este |re| \u d y / Eet ~ x / u'Ea, Capitolul astfel încât al treilea termen din partea stângă a egalității ( ) poate fi neglijat și obținem următoarea estimare pentru transferul de energie caracteristic într-o coliziune: AE ~ / • ( , ) acestea Notă cu toate acestea, că spre deosebire de al treilea termen, al doilea termen din partea stângă a ecuației ( ) este alternant de semne, deoarece unghiurile Ѳ\ și iau valori aleatorii arbitrare Prin urmare, folosind analogia cu mersurile aleatoare, putem estima numărul de evenimente de împrăștiere Compton necesare pentru a "încălzi" un electron în mișcare ca (GTS\ DE/T' care coincide cu estimarea ( ) pentru un electron în repaus * Apoi, pentru timpul caracteristic de "încălzire", obținem următoarea estimare: te(T) ~ ;Vt(T) acestea Tsgtp-,(T) ( , ) Înlocuind valorile numerice ale parametrilor incluși în expresia ( ), obținem următoarea valoare în epoca recombinării: te(Tg) ~ , • ІО s " , ani, care este mult mai mic decât timpul Hubble al epocii recombinării Astfel, transferul de energie de la fotoni la electroni este suficient de eficient pentru a menține temperaturile electronilor egale cu temperatura fotonului în timpul perioadei de recombinare Același lucru este valabil și pentru epocile anterioare, deoarece timpul scade rapid (ca T- ) odată cu creșterea temperaturii Transferul de energie de la fotoni la electroni duce la o oarecare scădere a densității de energie a gazului fotonic Acest efect poate fi estimat scriind pentru densitatea energiei cinetice a electronilor ^ " S( ), Rs kіp \u d mTpe - T] B - ^ - T t Protonii au aceeași cantitate de energie cinetică Pierderea de energie fotonică este estimată aproximativ ca ^ ~ iad ~ IO- R- ( , ) Rețineți că pentru electronii energetici cu Ee T al doilea termen din ecuația ( ) dă pierderea sistematică de energie de către electron În cele din urmă, acest proces duce la energia electronilor de echilibru E ~ T Îndeplinirea condițiilor de echilibru termic Un efect atât de mic nu afectează rezultatele prezentate mai sus, deși duce la distorsiuni ale spectrului CMB, care sunt în principiu accesibile pentru observarea experimentală, vezi sfârșitul Secțiunii și revizuirea [ ] Să rafinăm estimarea ( ) Difuzarea Compton menține densitatea energiei cinetice a electronilor pkn = ne(Ekn) = nefâ/( rrî)) egală cu pkn = neT/ (în continuare, până la sfârșitul secțiunii, re denotă mărimea -momentului electronilor) ) Concentrația de electroni scade doar ca urmare a expansiunii Universului, ne cx /a Dacă nu ar fi împrăștierea Compton, atunci datorită înroșirii momentului, pe oc /a, expansiunea ar duce la o scădere rapidă a energiei cinetice medii (p /( m)) cx /a adică, temperatura efectivă a unei astfel de componente de separare Teff s-ar comporta ca Teff oc (p^/( m)) oc /a , vezi formula ( ) Imprăștirea Compton pompează energia de la componenta fotonică la cea electronică, încetinind scăderea energiei cinetice a electronilor și restabilind dependența T os /a: ambele componente sunt în echilibru cinetic Notând cu dr- Problema Verificați formula ( ) Ca și în cazul împrăștierii Compton, la trecerea la cadrul de referință al plasmei, unde se mișcă protonul, există o contribuție alternantă de semne la transfer, care este suprimată nu de raportul me/mp, ci de rădăcina pătrată a acestuia raport Cu toate acestea, în conformitate cu argumentele prezentate mai sus, după media unghiurilor, contribuția acestui termen se dovedește a fi de aceeași ordine ca ( ), așa că nu o vom scrie în mod explicit Folosind expresiile ( ) și ( ), obținem următoarea estimare pentru timpul caracteristic de transfer de energie ( f ,d daR DE( )\ ( nma [ Ѳ TE ~ [nev r = potențialul dintre particulele încărcate este suprimat exponențial (amintim că acest fenomen se numește screening Debye, vezi [ ]) Valoarea razei Debye me este dată de următoarea formulă: T \ Prin urmare, integrala din ecuația ( ) ar trebui tăiată la unghiuri de împrăștiere corespunzătoare valorii parametrului de impact egal cu td, Ѳ > "D - teѵ£GE ( , ) o Problema Folosind expresia ( ) pentru secțiunea transversală diferențială Rutherford, obțineți estimarea ( ) pentru Te- Contribuția principală la integrala din ecuația ( ) vine din regiunea unghiurilor mici de împrăștiere Ѳ Ѳе-, așa că putem scrie următoarea estimare pentru Capitolul timpul caracteristic al transferului de energie: (T} ~ TprTPe- >E[ } ~ b rne(T)a n B mpme/zt \ j/ rne(T)o n( Tm £)/a') \meJ ( : ) Înlocuind valorile numerice ale parametrilor incluși în ( ), în epoca recombinării obținem tE(Tg) ~ • IO c ( , ) unde Ѳi este unghiul de ieșire al unui foton energetic și a daT = ă + cos ) sin Ѳі ddi doi este secțiunea transversală diferențială pentru împrăștierea Thomson Pe lângă factorul numeric mare (legat, în special, de media expresiei ( , ) peste u) cu funcția de distribuție Planck), există și un efect calitativ Datorită secțiunii transversale mari pentru u mic > , echilibrul termic în regiunea cu energii fotone scăzute (regiunea Rayleigh-Jeans) se menține mult mai mult decât în regiunea principală, unde fotonii au energii de ordinul temperaturii Imprăștirea obișnuită Compton (Thomson) relativ rapidă "pompează" fotoni de la capătul Rayleigh-Jeans al spectrului către regiunea principală și chi Îndeplinirea condițiilor de echilibru termic Echilibrul termic se menține în gazul fotonic mai mult timp O estimare precisă care ia în considerare acest efect oferă [ ] TdC = TyiChem - • IO K Aici am echivalat temperatura de ieșire a fotonilor din echilibrul chimic cu temperatura Tpc, ținând cont de faptul că procesele de bremsstrahlung sunt oarecum mai puțin eficiente în comparație cu împrăștierea dublă Compton Pentru a verifica validitatea ultimei afirmații, să luăm în considerare pe scurt bremsstrahlung (Brehmsstrahlung) Secțiunea sa transversală diferențială pentru un electron care se mișcă cu o viteză inițială v, care se împrăștie pe un nucleu greu de sarcină Z în repaus și emite un foton cu frecvența cj, are forma [ ]: Іbtg Z a d (v,g/) du Br \u d sTz^I unde v' este viteza electronului după interacțiune și = v - u/me, iar funcția g(v, v') (factorul Gaunt) este exprimată în termeni de funcție hipergeometrică, dar ia o simplă formează în cazurile limită: s= ? ѵ, ѵ' >> aZ v' Dependența secțiunii transversale de frecvența fotonului u este aproape aceeași cu dependența secțiunii transversale ( ) de o > , așa că tot ceea ce s-a spus mai sus despre fotonii moi se aplică și procesului bremsstrahlung În epoca luată în considerare, heliul nu s-a recombinat încă, iar rata proceselor bremsstrahlung este proporțională cu produsul trs ~ ((o-rs)pep ) ~ /ea\ / GW ~ ((^Br^PePv)- \ T ) unde medierea se realizează cu funcţii de distribuţie termică Pentru T > • K acest raport este mic, astfel încât împrăștierea Compton dublă domină cu adevărat Deci, în plasma primară barion-electron-foton, procesele cu o modificare a numărului de fotoni sunt primele care ies din echilibrul termic Temperatura corespunzătoare T^ che m este Tvs și este temperatura sferei corpului negru Procesele care au loc în epoca Tr T-, chem ~ • IO K, atunci procesele de împrăștiere Coulomb și dublu Coulomb duc la termalizarea completă a gazului fotonic, iar spectrul fotonic rămâne în cele din urmă asemănător lui Planck, cu o creștere ușor ridicată temperatura Aparent, singura consecință observabilă a acestei creșteri va fi aceea că valoarea raportului barion-foton r/w va fi diferită în epocile de nucleosinteză și recombinare primordială care, în principiu, face posibilă detectarea acestui tip de injecție În acest caz, energia totală a fotonilor injectați este semnificativă, iar aceasta completează analiza injecției pentru A > T-,'Chem Dacă temperatura de injectare D este în regiunea D,d-gp Problema Demonstrați afirmațiile tocmai făcute > Problema Arătați că pentru q mic, expresiile pentru densitatea numărului de fotoni și densitatea lor de energie au forma n = ftz+i TZ O P = + ^-pT ^ Rețineți că prima dintre aceste relații este egalitatea ( ), în care factorul suplimentar / , datorită faptului că vorbim despre numărul de fotoni, și nu despre diferența dintre numărul de particule și antiparticule, este compensat prin faptul că fotonul are două polarizări > Problema Fie ca în momentul în care temperatura gazului fotonic este egală cu T, (mai mult, Tu mp T datorita incalzirii rapide a electronilor De aici d \ yb (xt) Te d \ y b (yat) dx T dht în acest caz, identitatea fbb(xT) + f b(^r) = ~ - Astfel, în ordinea principală în (Te - T), partea dreaptă a ecuației ( ) este egal cu (GtpeTe acestea (m" ) F(^XT^ Unde F^ = T d~x a? heh / ex + (e - I) \ ex - ^(x)\ dx j Capitolul (aici diferența dintre x și x? nu mai este esențială) După ce a scris f = hb + Problema Considerăm un model cu particule ipotetice stabile la lumină X, X cu o sarcină electrică mică fracțională ee, e , Capitolul unde e este sarcina protonului Presupunând că sunt produși în procese de împrăștiere electromagnetică în plasma primară și presupunând că spectrul fotonilor relicve este planckian cu o precizie de ~ ", găsiți o regiune acceptabilă din punct de vedere fenomenologic a spațiului parametrilor Orizontul epocii recombinării și unghiul din care este vizibil astăzi Planeitatea spațială a Universului Fotonii relicve despărțiți în timpul epocii recombinării poartă amprenta Universului așa cum a fost la temperatura Tr = , eV, adică zr = de ori mai mare decât acum În timpul perioadei de recombinare, Universul a fost caracterizat de propria sa scară de lungime - dimensiunea orizontului /i g Această scară este interesantă, în primul rând, pentru că, în teoria Big Bang-ului fierbinte, regiunile care se aflau în acel moment la o distanță mai mare de In,r una de cealaltă nu erau la acel moment cauzal În al doilea rând, prezența unei scale de lungime caracteristică nu a putut decât să afecteze proprietățile fotonilor relicve Vom vedea în a doua parte a cărții că anizotropia CMB are singularități pe scalele unghiulare determinate de mărimea lui Ing mai precis, unghiul la care este vizibil astăzi orizontul erei recombinării În această secțiune, vom găsi acest unghi și vom determina cum depinde acesta de parametrii cosmologici Aici trebuie făcută o clarificare De fapt, din punctul de vedere al anizotropiei CMB și al proprietăților neomogenităților de densitate din Univers, scara de distanță mai importantă este orizontul sonor al epocii recombinării ( ) Acest lucru rezultă deja din considerațiile date în secțiunile și : vom folosi în mod repetat conceptul de orizont sonor în partea a doua a cărții Deoarece viteza sunetului într-un mediu barion-foton depinde de densitatea barionilor, vezi ( ), mărimea orizontului sonor depinde de raportul barion-foton p relație aproape neechivocă între orizontul sonor și orizontul particulelor În această secțiune, pentru simplitate, luăm în considerare orizontul de particule, dar principalele sale concluzii sunt transferate fără modificări fundamentale într-un caz mai realist orizont sonor Deoarece temperatura de recombinare Tr = , eV este vizibil mai mică decât temperatura Teq ~ , eV, la care a avut loc trecerea de la stadiul dominat de radiații la cel de praf (vezi Secțiunea ), dimensiunea orizontului în epoca recombinării poate fi estimat folosind formula ( ), valabilă pentru stadiul de praf: Ng~n~r~ Hov^ (l + zr) /î' ( , ) unde Нг = Н(іг) este parametrul Hubble al epocii recombinării și folosim din nou Orizontul epocii de recombinare au fost determinate de ecuația Friedmann în forma ( ) Valoarea exactă se obține folosind formula ( ), care poate fi scrisă ca f ІЦг - (*rh(*r) - RAOxL ( + y) / ' Unde / I z \ x / f = mm- ^(Tg/ted) = \r "r j / / Numeric / = , cu Im = , o Problema Arătați că, neglijând contribuția radiației, parametrul Hubble al epocii de recombinare poate fi scris ca ib ), adică vom folosi metrica în forma ( ) Recombinarea este separată de noi printr-o distanță de coordonate xg = ( , ) Tocmai prin această distanță de coordonate au zburat fotonii relicve emiși în timpul epocii recombinării Această distanță de coordonate este din nou exprimată prin formula ( ), în care ar trebui setat z = zT Deoarece zr , în integrala ( ) putem stabili limita de integrare egală cu infinit, care corespunde limitei tr -> din integrala ( ) Din punct de vedere fizic, aceasta înseamnă că neglijăm diferența dintre distanța pe care fotonii CMB au parcurs-o de la recombinare și dimensiunea orizontului modern Asa de Hg - Hee o - dz \/Pd/( + z) + Pd + QCurv(l + ) ( , ) care coincide cu mărimea coordonatelor orizontului modern Folosind rezultatele secțiunii , scriem o expresie pentru dimensiunea unghiulară, unde rn(zr) = ( + zr) • ao • shyr este distanța mărimii unghiulare pentru timpul de recombinare În sfârșit avem D G y/rtyjaoHoshxr y/zr + l ( , ) Când discutăm această formulă, trebuie să avem în vedere relațiile ( ) și ( ) Începem discuția rezultatului ( ) cu cazul ipotetic al unui univers spațial plat fără constantă cosmologică, Qcuru = , hm = Un univers spațial plat se obține în limita lui - * oc, astfel încât D^r = , - ■ ^curv = ID = >JZr + ( , ) Desigur, acest rezultat ar putea fi obținut mult mai rapid folosind direct formulele pentru Universul cu materie praf, Secțiunea o Problema Obțineți formula ( ) direct în modelul unui Univers plat cu materie praf Pentru zr - formula ( , ) dă D G = , sau D G - , ° În ceea ce privește modelul Big Bang fierbinte, aceasta înseamnă că fotonii relicve Orizontul epocii de recombinare venind la noi din direcții diferite pe sfera cerească cu mai mult de ° au fost emise din regiuni ale Universului care nu sunt legate cauzal unele de altele Cu toate acestea, acești fotoni au aceeași temperatură (cu o precizie mai bună decât IO- )! Aceasta este una dintre manifestările problemei orizontului Să revenim la discuția formulei ( ) După cum am observat deja, unghiul Δ Γ determină scara unghiulară pe care există caracteristici în spectrul anizotropiei unghiulare a radiației cosmice de fond cu microunde (vom discuta detaliile în a doua parte a cărții) În acest sens, unghiul D G este o mărime măsurabilă Prin urmare, este logic să luăm în considerare dependența D H de parametrii cosmologici Deoarece zr este fix, există doar doi * astfel de parametri: ținând cont de relațiile ( ) și ( ), putem alege (Pd/,Psigi) ca o pereche de parametri independenți Pentru a înțelege de care dintre acești doi parametri dependența este cea mai puternică, să luăm mai întâi în considerare cazul £lcurv = , adică cazul unui Univers plan spațial Spre deosebire de cazul ( ), acum Pg și, în consecință, Pg/ ± Ne interesează limita ao -> oo, astfel încât expresia ( ) ia forma D G= P'"(tm) = ' ( ' ) unde Eu \u d G dz ( , ) ] UPD,( + ) + PL' și Pd = - Pd/ Folosind înlocuirea ( + z) = y~ , aducem această integrală în formă = f dv ( , ) o\L+ Dacă Pd/ nu este prea mic, atunci această integrală depinde destul de slab de Pd/Pdd: pentru Pd/ = , Pd = este egal cu , iar pentru Pd/ = , , Id = , este egal cu , Concluzionăm că dependența unghiului D G de raportul dintre Og/ și Id este destul de slabă În același timp, unghiul D G depinde foarte mult de Hіsig Pentru a verifica acest lucru, se consideră cazul ipotetic Pg = , când Pg/ + Qcurv = În acest caz, modificarea variabilelor ( + r) = y~ face posibilă calcularea integralei ( ) în formă analitică : Xr = Arsh,/Ș= Pl \u d , V III/ unde am folosit relația ( ) Pentru unghiul D G avem G "I" H- ^SIGV "Ar fi mai corect să vorbim despre un unghi similar pentru orizontul sonor al epocii recombinării Următoarele considerații se aplică și acestui unghi De fapt, există și o dependență de alți parametri cosmologici Totuși, raportul barion-foton este cunoscut cu o bună acuratețe, independent de măsurarea unghiului Δ Γ; iar dependența de alți parametri (de exemplu, masele de neutrini) este destul de slabă Capitolul Se poate observa că pentru £lCurv ~ această expresie diferă destul de mult de rezultatele ( ) și ( ) obținute pentru cazul unui Univers plat Deja din aceasta este clar că măsurarea lui D#r (mai precis, scările unghiulare asociate acestuia) face posibilă obținerea unor restricții puternice asupra curburii spațiale a Universului , , , , , , , , Orez Constrângeri timpurii asupra parametrilor cosmologici din analiza [ ] a măsurătorilor anizotropiei CMB și a datelor observaționale pentru supernove de tip Ia Referitor la contururile care limitează zonele admise, vezi comentariul la fig - înainte de sarcina În cele din urmă, să luăm în considerare cazul în care Cicig este mic în comparație cu Cim și Pd, iar acestea din urmă sunt comparabile între ele Apoi, în expresia radicală din ( ), putem neglija valoarea lui £Ісгѵ (aceasta corespunde micșorării contribuției de curbură la ecuația Friedmann în toate etapele evoluției Universului, discutate în Secțiunea ) și ținând cont de ( ), obținem unde I este aceeași integrală ( ) sau ( ), dar Od nu mai este egal cu ( - Hd /) Din nou folosind ( ) obținem expresia unghiului + sh( 'V/Qcurv/QA/Z) ( , ) Orizontul epocii de recombinare Curbura spațiului aici se manifestă prin faptul că numitorul este un sinus hiperbolic, și nu o funcție liniară: unghiul la care un anumit segment de lungime este vizibil de la o distanță fixă pe hiperboloid este mai mic decât unghiul corespunzător pentru spațiul euclidian Dependența părții drepte a lui ( ) de Qcurv/^m este destul de puternică, în contrast cu dependența de Pm/^m Acest lucru confirmă concluzia despre sensibilitatea vizibilă a măsurării lui Δ H la curbura spațială Rețineți că întâlnim din nou fenomenul de degenerescență aproximativă în ceea ce privește parametrii, pe care l-am întâlnit în Secțiunea , dar acum Qa/Qm- Deja primele măsurători suficient de precise ale anizotropiei CMB la scari unghiulare mici (de ordinul unui grad) au permis tragerea unei concluzii despre curbura spațială mică a Universului și, împreună cu rezultatele studierii supernovelor de tip Ia, pentru a formula modelul ACDM (vezi Fig ) Datele observaționale ulterioare nu au intrat în conflict cu acest model, ci au condus la perfecționarea și dezvoltarea acestuia Acest lucru este ilustrat în fig Vom atinge unele dintre aceste rezultate în capitolele următoare Orez (A se vedea versiunea color a figurii de pe insert, p ) Aria permisă în spațiu (Rd/ Qa) din datele privind anizotropia radiației de fond (CMB) și luând în considerare caracteristicile din distribuția galaxiilor (HLD) și măsurarea independentă a valorii moderne a parametrului Hubble (Hq) [ ] Regiunile parametrilor corespunzătoare intervalelor de încredere de % și % sunt marcate Capitolul o Problema Calculând numeric integrala ( ) se trasează linii de constantă АѲГ pe plan (Qa, Qm) - Se compară calitativ cu fig Sugestie: utilizați relații ( ) ( , ) o Problema Aflați dimensiunea orizontului sonor al epocii recombinării, vezi ( ), zs(tr) = a(ir) rUs(t)A Jo °\h În același timp, rețineți că viteza sunetului într-un mediu barion-foton depinde de timp prin raportul p / p-y, vezi ( ) În ce unghi este vizibil acest orizont sonor astăzi? Capitolul Neutrini relicve Cu cât luăm în considerare momentul mai devreme din istoria Universului, cu atât temperatura și densitatea materiei care îl umple sunt mai mari Din această cauză, acele interacțiuni care sunt prea slabe pentru a juca un rol în stadiul actual de evoluție se dovedesc a fi semnificative în stadiile anterioare și pot lăsa o amprentă notabilă în Universul pe care îl observăm acum În capitolul , am discutat deja despre acest tip de fenomen folosind CMB ca exemplu În acest capitol, ne vom deplasa și mai departe în timp și vom discuta despre rolul altor particule de lumină, neutrinii Temperatura de întărire a neutrinului În această secțiune, estimăm temperatura la care neutrinii încetează să interacționeze între ei și cu plasma cosmică Vom vedea că acest lucru se întâmplă la o temperatură de ordinul mai multor MeV În acest moment, electronii și pozitronii sunt încă relativiști, iar concentrația lor este dată de formula (o b) În acest caz, barionii sunt deja non-relativiști, iar concentrația lor este suprimată de un factor de ordinul lui m) în raport cu concentrația de perechi e + e " Prin urmare, din punctul de vedere al întăririi neutrinilor, numai procesele de împrăștiere a neutrinilor de către electroni, pozitroni și între ei și anihilarea neutrinilor și antineutrinolor într-o pereche e+e" sau alt tip de pereche neutrino-antineutrino, precum și procese inverse Toate acestea au loc cu participarea de particule ultrarelativiste la temperaturi de interes pentru noi Pentru cele ce urmează, valoarea exactă a temperaturii de întărire a neutrinilor va fi de mică importanță pentru noi Prin urmare, o estimare dimensională a secțiunilor transversale pentru procesele care implică neutrini va fi suficientă pentru noi Neutrinii participă doar la interacțiuni slabe (vezi Anexa C) La energiile care ne interesează, secțiunile transversale sunt proporționale cu pătratul constantei Fermi G F, unde Gf = , -IO" GeV" Capitolul Din considerente dimensionale, aceasta rezultă imediat o estimare pentru secțiunea transversală a oricăruia dintre procesele de mai sus, un ~ GpE , unde E este energia caracteristică de coliziune, E~T Timpul de drum liber al unui neutrin, ca întotdeauna, este dat de formula (a^nv) ' ( , ) unde v este viteza relativă a neutrinului și a particulelor care se ciocnesc și an este densitatea acestor particule În cazul particulelor ultrarelativiste care ne interesează, densitatea numărului de particule este dată de formula relativistă ( ), adică n ~ Г , iar viteza relativă ѵ ~ Astfel, ajungem la următoarea estimare pentru calea liberă medie: ~ g ft^' ( ' ) Compararea cu timpul Hubble (vezi ( )) M* H- = ( , ) vedem că în procesul de răcire, Universul crește mai repede decât H~\ Prin urmare, la temperaturi suficient de ridicate, calea liberă medie a neutrinului a fost mai mică decât timpul Hubble, iar neutrinii se aflau în echilibru termodinamic cu materia Într-adevăr, numărul de ciocniri de neutrini începând de la momentul t este estimat prin cantitate Гх dt' dt' t' t 'W ~ Jt Ut') ~ Jt t' r"(t') ~ r,(t) ~ R(i)tDi); unde am numărat Ce t tm(t) ^(t)rp(t) scade rapid în timp Dacă N(t) , atunci neutrinii sunt în echilibru termodinamic, iar la N(t) vv și vv e+e~ se datorează și ele interacțiunilor slabe și, prin urmare, încetează să mai apară în momentul întăririi neutrinilor Astfel, simpla presupunere că Universul a avut cândva o temperatură de peste câțiva MeV (și după cum vom vedea mai târziu, succesul teoriei nucleosintezei oferă o confirmare solidă a acestei presupuneri) duce la concluzia că trebuie să existe un gaz relicv neutrin , similar cu gazul fotonilor relicte, adică radiația de fond cosmică cu microunde Temperatura efectivă a neutrinilor Constrângere cosmologică asupra masei neutrinilor După cum rezultă din rezultatele secțiunii , neutrinii după stingere sunt încă descriși printr-o funcție de distribuție ultrarelativista caracterizată printr-o temperatură eficientă gr gr Tu, / " /a(t ) ~ + zT ( , ) unde zv este deplasarea spre roșu corespunzătoare momentului de întărire a neutrinului În acel moment, temperatura neutrinului era egală cu temperatura fotonilor Ulterior, temperatura fotonilor a scăzut și din cauza expansiunii Universului, mai întâi conform legii ( ) Cu toate acestea, în momentul întăririi neutrinilor, pe lângă fotoni, plasma conținea și un număr mare de perechi relativiste electron-pozitron După ce Universul s-a răcit la temperaturi sub masa unui electron, perechile electron-pozitron s-au anihilat în fotoni, ceea ce a dus la "încălzirea" fotonilor în raport cu neutrinii Efectul încălzirii fotonului datorită anihilării electronilor și pozitronilor poate fi determinat cantitativ folosind legea conservării entropiei componentei electron-foton în volumul comoving, = const, ( - ) unde ^ (T) este numărul efectiv de grade relativiste de libertate dintr-o plasmă electron-foton (vezi relațiile ( ) și ( )) Imediat după întărirea neutrinului, fotonii, electronii și pozitronii au contribuit la entropia plasmei electron-fotoni, ceea ce duce la următoarea valoare: ? (Hz /) \u d + - ( + ) \u d - După anihilarea e+e', doar fotonii contribuie la entropia plasmei și Capitolul raportul de temperatură al fotonilor și neutrinilor rămâne constant și egal cu Tu oh T^o е (Către) / ( , ) Prin urmare, în prezent, temperatura neutrinilor este de Tr(i ) , K ( , ) Folosind formula ( ), aflăm că la temperatura curentă, densitatea numărului de neutrini și antineutrini de fiecare tip este ■ ■ = cm" G ( - ) o Problema Să presupunem (incorectă) că nu există bosoni Z° în natură, dar că ei există (modelul Georgi-Glashow) Care vor fi atunci concentrațiile actuale de neutrini de diferite tipuri? Sugestie: nu luați în considerare procesele care au loc la nivelul buclei: presupuneți (din nou, contrar datelor experimentale) că nu există oscilații de neutrino Detectarea directă a neutrinilor relicve este o sarcină nerezolvată și extrem de dificilă din cauza secțiunilor transversale extrem de mici pentru interacțiunea neutrinilor cu materia și eliberarea de energie neglijabilă > Problema Considerând neutrinii fără masă, estimați masa detectorului în care ar avea loc o interacțiune elastică a neutrinului relicvă pe parcursul unui an Rezultatele experimentelor privind oscilațiile neutrinilor nu contrazic posibilitatea ca neutrinii de unul dintre tipurile să nu aibă masă Neutrinii relicve de acest tip nu au un impact semnificativ asupra expansiunii actuale a Universului Pentru a verifica acest lucru, să găsim contribuția unui tip de neutrini și antineutrini fără masă la densitatea relativă de energie actuală din Univers Folosim expresiile ( ) pentru densitatea de energie în cazul ultrarelativist și obținem fip(la) = treizeci t Yu- Rs de unde rezultă afirmaţia Este demn de remarcat faptul că neutrinii ușori (inclusiv fără masă) sunt foarte semnificativi în etapele anterioare de expansiune: în special, teoria nucleosintezei primordiale implică o limită strictă a numărului de tipuri de neutrini cu o masă Ar putea fi, dimpotrivă, foarte semnificativ Aceasta implică o constrângere cosmologică importantă asupra maselor de neutrini Densitatea de energie asociată cu un neutrin de masă mv este egal cu Pv Q = i iar contribuţia corespunzătoare la densitatea relativă de energie este V , L- ( , ) Pc \ eV y Solicităm ca densitatea de energie a neutrinilor să nu depășească densitatea totală a masei materiei nonrelativiste din Univers Luând în considerare toate cele trei tipuri de neutrini, obținem următoarea constrângere cosmologică asupra sumei maselor tuturor tipurilor de neutrini [ ]: ^mVi matm " , eV), împreună cu constrângerea ( ), pot fi folosite pentru a obține o constrângere asupra asimetria leptonică în Universul modern și timpuriu o Problema Folosind rezultatele legate de oscilațiile neutrinilor (Anexa C), obțineți o limită a asimetriei neutrinilor din Universul modern = unde s este densitatea entropiei Arătați că, atunci când este aplicată Universului timpuriu, această constrângere duce la o constrângere asupra asimetriei leptonilor unde nL'i = (nPi - npj - (pr - nț ) este densitatea numărului de lepton al fiecărui tip, iar ii denotă un lepton încărcat de tipul i: = e~, % = pG, / = m~ Valoarea se conserva in timpul evolutiei Universului, daca se conserva numarul total de leptoni O constrângere mai puternică asupra asimetriei leptonilor vine din compararea teoriei nucleosintezei primordiale cu măsurătorile concentrației primordiale de heliu- În Secțiunea , vom obține o limită a potențialului chimic al neutrinului electronic la o temperatură de ordinul a MeV la nivelul \pUe/T\ vs în timp t neglijând efectele plasmatice (oscilații în vid) este P (va -> ^z) \u d sin va ■ sin (-], / ( , ) R ±ѵas d" " " ta \u d W L ~ s ~ s' Efectele plasmei primare sunt însă foarte semnificative, mai ales la temperaturi ridicate Plasma influențează evoluția stării active a neutrinului |t/Q), astfel încât Hamiltonianul neutrinului în baza gauge (|t/Q), |i/s)) ia forma ( \ +( L ) unde matricea de amestec U și matricea de interacțiune cu plasmă V nt au forma tt f cos a sin Q\ /Vаа \ y-sin#Q cos Qy' gnі y / Valoarea lui Vaa pentru diverse vaa = ve->Vc,Vt poate fi calculată folosind metodele teoriei cuantice a câmpurilor la temperaturi finite, descrise în Anexa D Presupunând absența asimetriei leptonilor, contribuțiile principale ale leptonilor și antileptonilor în vaa sunt anulat Cele mai semnificative sunt contribuțiile de ordinul doi în constanta Fermi Gf La temperaturi de interes pentru noi T ~ MeV, nu există leptoni relicve și câțiva muoni în plasmă, dar există mulți electroni relativiști Prin urmare, valorile Vaa pentru diferite generații de neutrini sunt diferite Pentru ѵt vom avea [ ]: Vtt \u d sin хѵ cos Ѳ}V ■ G FTA • E" "- • G FTA • Ev, oa Vorbim aici despre contribuțiile care duc la efectul Mikheev-Smirnov-Wolfenstein Capitolul pentru un neutrin electronic, coeficientul numeric corespunzător este de aproximativ , ori mai mare, iar același coeficient pentru un neutrin muon se află între și , , în funcție de raportul dintre temperatură și masa muonului Diagonalizarea Hamiltonianului ( ) oferă valori ale maselor efective de neutrini și unghiuri de amestecare în plasmă care diferă de valori similare în vid Ca urmare, pentru probabilitatea oscilațiilor vom avea o expresie similară cu ( ), dar cu un unghi de amestecare t(tm)' și perioadă de oscilație diferită i"l-, F (z/Q -> i/s) = sin (tm)- sin (tm)' ( , ) mhas La у/sin Ѳа + (cos a - VQQ • t(tm)c) lPL -sin ^ vac unde timpul de vid al oscilațiilor la energia Eu ~ T apare ca V£c La temperaturile care ne interesează ~ T ~ MeV și mase de neutrini sterili mi ms T, pentru timpul caracteristic oscilațiilor neutrinilor din plasmă, se obține estimarea t(tm)- = min{^ac, IV^G } = min{ Tm , , - T~ • G? } ( , ) Timpul caracteristic al oscilațiilor nu este doar mult mai scurt decât timpul Hubble N (T), dar este și numeric mai scurt decât timpul caracteristic al interacțiunilor slabe în mediu Ty care este estimat în ( ) Imprăștirea unui neutrin activ duce la colapsul funcției de undă Prin urmare, într-un timp de ordinul tr, neutrinii activi și sterili oscilează unul în altul, iar în momentul ciocnirii, coerența funcției de undă este distrusă Astfel, fiecare neutrin va activ are timp să oscileze de multe ori într-un neutrin steril z/s până când se ciocnește cu alte particule de plasmă, astfel încât probabilitatea de tranziție la un neutrin steril ( ) ar trebui să fie mediată pe mai multe perioade de oscilații, ceea ce dă (P(i/Q -> t/s)) = i - sin (tm)- ( , ) La temperaturi T > MeV, când neutrinii activi sunt în echilibru termodinamic în plasmă, acest proces nu modifică densitatea neutrinilor activi în mediu, dar duce la o creștere a densității neutrinilor sterili Rata de producție de neutrini sterili în oscilații rQ s este egală cu produsul dintre probabilitatea de tranziție mediată pe mai mulți timpi de oscilație, ( ), și rata de pierdere a coerenței pachetului de unde neutrino Neutrini sterili ca materie întunecată în plasmă egală cu jumătate * * rata de interacţiune a neutrinilor activi Ga = m^ , = |ra • (P(va p )) ( , ) Deși acum suntem interesați de neutrini cu energie E~T, scriem pentru referință suplimentară expresia pentru T în cazul m-neutrinii cu energia E [ ] G Gm \u d G ^ £; - ( - ) Deci, rata de producție de neutrini sterili pe unitatea de volum pe unitatea de timp este aproximativ egală cu ~ tJ ■ (P(va -> vs)) ■ nVa Prin urmare, pentru densitatea neutrinilor sterili, neglijând posibila dispariție a acestora ca urmare a dezintegrarii (de exemplu, într-un foton și un neutrin activ) sau a oscilației înapoi într-un neutrin activ, avem ( + ЗНпна = ■ {P(va i/s)) • nVа, ( ) unde al doilea termen din partea stângă ia în considerare expansiunea Universului Este convenabil să rescrieți ecuația ( ) ca o ecuație pentru raportul dintre densitățile neutrinilor sterili și activi Drept urmare, obținem (^(^a ^)) , din Г Н(Т)tr ' J unde am trecut de la variabila t la variabila T și am neglijat dependența numărului de grade de libertate q* de temperatură Partea dreaptă a ecuației ( ), ținând cont de dependența puternică a unghiului de amestecare din plasmă de temperatură, se comportă la temperaturi scăzute ca oc G și la temperaturi ridicate ca oc T~ Prin urmare, producția de neutrini sterili are loc în principal într-un interval îngust de temperatură în apropierea temperaturii critice T*, la care partea dreaptă a ecuației ( ) atinge maximul, adică atunci când expresiile dintre paranteze din ( ) coincid în ordinea: magnitudinea Prin urmare avem / \ / / \ / T* ~ ~ MeV ■ ( ) ( , ) / \ keV ) Ținând cont de dependența puternică a legii de putere a ratei de producție de neutrini sterili de temperatură, următoarea estimare simplă este valabilă pentru densitatea lor Deși acesta este rezultatul unor calcule atente și efectul decoerenței asupra oscilațiilor din plasmă Mai puțin trivial [ ], se poate propune următorul argument euristic în sprijinul unui astfel de rezultat Dacă atât neutrinii activi, cât și cei sterili au interacționat în plasmă cu aceeași rată, atunci rata de decoerență ar fi egală cu aceasta Pachet Wave petrece jumătate din timp în starea unui neutrin steril, care nu participă la procesele din plasmă, astfel încât rata de decoerență este la jumătate Capitolul în ordinul mărimii: sin va H(T*) ■ tv(T*) T^M^G f ■ sin q IO- Domnișoară keV sin Q\ IO" J' ( , ) Rețineți că estimarea noastră pentru raportul dintre densitățile neutrinilor sterili și activi ( ) coincide cu raportul dintre rata de producție de neutrini sterili în Univers și rata de expansiune a Universului, care se află în partea dreaptă a ecuației ( ), la temperatura T = T* când acest raport este maxim Prin urmare, este clar că neutrinii sterili nu intră în echilibru cu plasma atâta timp cât raportul ( ) rămâne mai mic decât unitatea În cele ce urmează, numărul de neutrini sterili din volumul însoțitor poate fi considerat constant deci raportul n^/n^ rămâne constant Ținând cont de expresia pentru densitatea numărului de neutrini activi ( ), din ( ) obținem Estimăm contribuția neutrinilor sterili la densitatea energetică actuală Univers: , ■ sin Q\ IO" J Domnișoară keV ( , ) Calcule mai precise arată că estimarea ( ) obținută de noi are o acuratețe bună Astfel, neutrinii sterili cu o masă tv > keV și un unghi mic de amestecare fa , keV ( , ) În modelele de tipul considerat, neutrinii sterili sunt, în general, instabili, ceea ce se datorează amestecării cu neutrinii activi Canalul principal este dezintegrarea în trei neutrini activi, iar cerința ca durata de viață să depășească vârsta Universului duce la următoarea constrângere asupra parametrilor modelului [ ] Ѳ а ) ( , ) \W/ t> Sarcina Verificați formula ( ) Există, de asemenea, dezintegrarea unui neutrin steril într-un neutrin activ și un foton, care are loc la nivelul unei bucle a teoriei perturbației Acest lucru dă naștere la restricții mult mai puternice asupra parametrilor neutrinilor sterili (pentru mase de ordinul - keV ele sunt mai puternice cu un factor de x [ ] comparativ cu ( )): modelele nu trebuie să contrazică măsurătorile de fluxuri naturale de fotoni cu energii în domeniul razelor X și mai mari Restricțiile corespunzătoare sunt prezentate în fig Aceste restricții sunt de fapt atât de puternice încât, în primul rând, limitează contribuția unui astfel de neutrin steril la masele de neutrini activi la o valoare mult mai mică decât scara de masă a neutrinilor solari, t^m msoi (vezi Secțiunea C pentru Detalii) Cu alte cuvinte, neutrinii sterili ca particule de materie întunecată în cazul general nu pot furniza o masă suficient de mare de neutrini activi În al doilea rând, aceste restricții contrazic limita ( ) atunci când condiția ( ) este îndeplinită Acest lucru pune la îndoială mecanismul descris de generare de neutrini sterili ca particule de materie întunecată [ ] Subliniem că rezultatele prezentate aici sunt valabile doar pentru neutrini sterili cu viață lungă În modelele cu neutrini sterili care se descompun în Universul timpuriu, estimările date nu mai sunt valabile De asemenea, menționăm că, deși s-a luat în considerare cazul amestecării unui neutrin steril cu un singur neutrin activ, adăugarea restului nu duce la o modificare calitativă a rezultatului La finalul secțiunii, remarcăm că în modelele mai complexe, pe lângă cel pe care l-am luat în considerare, există și alte mecanisme de producere a neutrinilor sterili ușori Pentru aceste modele, estimarea ( ) obținută de noi este, în general, o estimare mai mică Neutrini sterili ca materie întunecată Orez Constrângeri asupra parametrilor neutrinilor sterili (masa M\, unghiul de amestecare Ѳ) din datele telescopului cu raze X și predicțiile modelelor pentru producerea de neutrini sterili ca particule de materie întunecată în Universul timpuriu, = Qpap ) Liniile punctate corespund mecanismului de rezonanță (numerele în unități de o milioneme corespund mărimii asimetriei leptonilor din plasmă) [ ] Ca model realist, deși oarecum exotic, considerăm producerea de particule de materie întunecată în oscilații într-o plasmă lepton-asimetrică, atunci când există o asimetrie între neutrini și antineutrini [ ] Din nucleosinteza primordială rezultă că asimetria leptonului în epoca Г ~ MeV nu trebuie să depășească câteva procente, ceea ce limitează parametrii modelului Exotismul se datorează faptului că, dacă în Universul timpuriu s-au realizat temperaturi de peste GeV, atunci tranzițiile sphaleronului care erau în echilibru fac asimetrii barionice și leptone de același ordin, adică de ordinul m]v ~ IO- , ceea ce nu este suficient pentru producerea cu succes a materiei întunecate de neutrini sterili, așa cum vom vedea mai jos Deci punerea în aplicare a acestei blană Capitolul nismul necesită surse suplimentare pentru formarea asimetriei leptonilor după finalizarea tranziției electroslabe Prin analogie cu raportul barion-foton, introducem rapoartele moderne lepton-foton folosind formulele pya,o - nLaS) Pі/a - n^ao ~ * , * , unde în a doua egalitate am neglijat contribuția electronilor de ordinul p ~ - Astăzi, entropia componentei electron-pozitron-foton se datorează în întregime fotonilor, iar la T > MeV, contribuția fotonilor la aceasta a fost de / , prin urmare, din conservarea acestei entropii în volumul comoving, urmează că pentru acea epocă P, (D) - pro (T) = y w o, (T) = T Într-o plasmă lepton-asimetrică, interacțiunile cu materia conduc la o contribuție suplimentară la matricea de interacțiune plasmatică ( ) sub forma [ ] (comparați cu estimarea potențialului datorat asimetriei electronilor din Soare (C ) )) = V Gf (n"" (G) - (T)) + £ (n", (G) - dreapta (G)) GfТ ■ z;ta + > , , GfT y LTI \ I y/Z î~ Înlocuind această cantitate în formula pentru probabilitatea de oscilație ( ), aflăm că tranzițiile rezonante sunt posibile în plasma primară dacă condiția KJf = , ( , ) când amestecul în plasmă devine mare, sin £n- = (presupunem că amestecarea în vid este mică) Tranzițiile neutrinilor activi la cei sterili au loc, în general, la toate temperaturile, dar ele au loc cel mai intens la temperatura de rezonanță determinată din ( ): Tres ~ x Domnișoară keV / y- / MeV, ( , ) unde y = E)T Rezonanța este îngustă, lățimea ei este determinată din condiția de abatere a părții stângi a relației ( ) de la unitate prin valoarea amestecării în vid sin Q, vezi ( ), care dă ^ Utes - Uges ' IP Ratele de tranziție pentru energiile rezonante sunt determinate din ( ) de rata vidului tranziții inteligente tp " Гѵ = sin Ѳа, A - * res Uges Neutrini sterili ca materie întunecată mai mult, condiția de îndeplinire a adiabaticității (tranzițiile rezonante au loc mai repede decât modificările frecvenței de rezonanță) are forma ^yres Гѵ > ^Utes x g ( , ) Pentru derivata frecvenței de rezonanță, obținem aproximativ din ( ), folosind ( ), dires dt din shL ~dT~ ) Vres După înlocuirea în ( ), obținem condiția de adiabaticitate f \ / f ms x / /sin Ѳа\ ( dln^A / \ / \ keV/ V IO- / \ H dt JVres' { ' Pentru o valoare dată a asimetriei ty și a temperaturii, aceasta este întotdeauna satisfăcută pentru energii neutrino suficient de scăzute (î/res mici) Neutrinii activi ai energiilor rezonante se transforma rapid in cei sterili Deoarece condiția de rezonanță nu este realizată pentru antineutrini (un alt semn al contribuției lui Yaa), acest proces duce în general la spălarea asimetriei leptonilor, m/l → : în loc de aceasta, apare o nouă componentă de neechilibru a neutrinilor sterili în plasmă Atâta timp cât condiția de adiabaticitate ( ) este îndeplinită, rata de eliminare a asimetriei poate fi estimată ca dr]L ~ ț ( \dyres ~dt ~ /a[Vers) dt' După tranzițiile rezonante ale neutrinilor activi în cei sterili, i/a → i/s, concentrația acestora din urmă se dovedește a fi de ordinul valorii inițiale a asimetriei r)Li xn , ceea ce dă pentru contribuția relativă modernă a neutrini sterili la densitatea totală de energie a Universului ~ , x Domnișoară , keV , )' Estimări mai precise, inclusiv cele care țin cont de influența tuturor celor trei neutrini activi din plasmă, confirmă realismul acestui mecanism Predicțiile pentru cazul amestecării cu un neutrin electronic sunt prezentate în Fig Observăm că impulsul mediu al neutrinilor sterili produși în acest mod este considerabil mai mic decât în cazul oscilațiilor nerezonante ( ) Condițiile de adiabaticitate sunt satisfăcute pentru energii joase, iar din condiția de eliminare a asimetriei se poate obține o estimare pentru impulsul maxim al neutrinilor produși rezonant GUmax /fM)dy~T]Li Jo Capitolul care pentru valori realiste Dt tpe ( - ) Apoi, ca și în capitolul , calea liberă medie a unui neutron în raport cu procesele de tipul ( ) poate fi estimată din considerente dimensionale rn = r; , rn = cng ft\ ( ) unde Cn este o constantă de ordinul unității Procesele de tipul ( ) se opresc atunci când timpul τn devine comparabil cu timpul Hubble, i e Г"(T) ~ R(T) = ( , ) Ca înainte, Mri - dl , ^' ( , ) iar numărul de grade de libertate ultrarelativiste este egal cu ( ( - ) Prima contribuție aici ia naștere din cauza fotonilor, a doua datorită electronilor și pozitronilor (sunt ultrarelativiști la T > mne), a treia este asociată cu neutrinii ușori, numărul de tipuri dintre care l-am desemnat până acum Ad (de fapt Nn = ) Rechemare (vezi capitolul ) că atunci când T > acelea adică înainte de anihilarea pozitronilor cu electroni, neutrinii au aceeași temperatură ca și fotonii Din ( ) și ( ) obținem temperatura la care se opresc reacțiile de tip ( ), Tn = -( , ) (С"Mr G ) ' Constanta Cn din ( ) este cunoscută: procesele de tipul ( ) apar din cauza vârfului patru-fermonic prezentat în Fig a: exact același vârf descrie dezintegrarea neutronului, fig b Prin urmare, Cn este extras din durata de viață a neutronilor: numeric, Cn = , Astfel, temperatura de întărire ( ) nu conține parametri necunoscuți Rețineți, totuși, că depinde de numărul de tipuri de neutrini ușori, vezi ( ) și ( ) Întărirea neutronilor Raportul neutron-protoni un -"■ peve (b) Înlocuind în ( ) valoarea Gf = , - ° GeV și q* = / (pentru Nv = ), obținem numeric Tn i , MeV Trebuie remarcat că ipoteza inițială ( ) este slab satisfăcută, deci este necesar un calcul mai precis Prezentăm mai jos rezultatul corespunzător Este remarcabil faptul că temperatura de întărire a neutronilor este apropiată de diferența de masă Dm O astfel de coincidență ar putea să nu existe (de exemplu, dacă masele quarcilor u și d ar fi foarte diferite, sau constanta Fermi, constanta gravitațională sau g* ar diferi de valorile lor reale) Acesta este unul dintre accidente datorită căruia nucleosinteza primară a fost în general posibilă în Universul timpuriu Datorită acestui caracter aleatoriu, există destul de mulți neutroni în momentul stingerii, ceea ce duce în cele din urmă la o concentrație notabilă de nuclee ușoare Să estimăm concentrația reziduală a neutronilor după stingerea lor Cu un grad bun de precizie, este egală cu concentrația de neutroni de echilibru imediat înainte de stingere Pentru cele ce urmează, este util să rescriem formula generală pentru densitatea numerică a particulelor A (protoni, neutroni, nuclei) în echilibru chimic la o temperatură de T C sd (vezi Capitolul ): Pa \u d l (W? -] ( , ) unde qd este potențialul chimic al particulei Pentru a aplica această formulă la protoni și neutroni, luăm în considerare că chiar înainte de stingere, reacțiile ca ( ) sunt în echilibru, deci (vezi capitolul ) cp + pe = pn + p ^ adică Rp - Rp "Ce rv- ( - ) Pentru electroni și pozitroni relativiști avem din ( ) ne- - ne+ ~ pm , ( ) Dacă s-ar dovedi că Dm > Tn, atunci densitatea neutronilor în momentul stingerii (și, prin urmare, concentrația nucleelor ușoare după nucleosinteză) ar fi suprimată de factorul e-Am/mn cm ( ) Dimpotrivă, la Dm Tn, ar exista un număr egal de neutroni și protoni în plasmă, iar practic toți nucleonii (protonii și neutronii) după epoca nucleosintezei ar fi în nucleele He adică, hidrogenul ar fi practic absent în materia primară a Universului Un astfel de univers fără hidrogen cu greu ar fi locuibil! Capitolul De aceea re Pe- Pe+ y ~ Ț ■ Diferența dintre concentrațiile de electroni și pozitroni este egală cu concentrația de protoni (din electroneutralitatea plasmei spațiale) ÎZg- Pech- - Pr în timp ce Pr/T coincide în ordinea mărimii cu raportul barion-foton pr g> i n- ~ g / g ~ , Prin urmare, potențialul chimic al electronilor este extrem de mic: £ ~ yu- T Să presupunem în continuare că nu există o asimetrie mare a leptonilor în Univers (vom discuta situația inversă la sfârșitul secțiunii), adică t, - Pu ■ Pr (Tn Tn J Raportul neutron-protoni determină concentrația finală de He (a se vedea secțiunea ), pp P * Nu ES etc iar dintr-o comparație a teoriei cu observațiile, putem concluziona că diferența dintre pp/pr față de valoarea standard nu trebuie să fie mare, A > , adică dacă acest nucleu ar putea fi format, atunci presupunerea noastră despre dominanța lui He ar fi incorectă: Capitolul Tabelul Energiile de legare ale unor nuclee luminoase stabile (sau relativ lungi de viață) (MeV) Miez Z Ad Dd/L Dd/(A - Z) H = D , , , H \u d T , , , He , , , He = q , , , Li , , , Li , , , " Fi , , , V , , , b s , , , majoritatea neutronilor s-ar lega în nucleul C (și nucleele mai grele), și nu în * *He Cu toate acestea, din Tabel se poate observa că nucleul C nu poate fi format în reacții cu două particule care implică nuclei mai ușori stabili : fuziunea a două nuclee Li are loc rar din cauza concentrației foarte scăzute a acestor nuclei (formarea lor este posibilă doar în reacția de fuziune a heliu- și tritiu, care este puternic suprimat în comparație cu nașterea heliului- din aceeași stare inițială) Prin urmare, lanțul de reacții termonucleare din Univers nu ajunge la nucleul de carbon Reacțiile termonucleare din Universul timpuriu la T și merg spre formarea nucleului He În al doilea rând, dacă în Univers la T > keV a existat întotdeauna un echilibru chimic în ceea ce privește formarea de He, atunci nucleosinteza primară ar avea loc la temperaturi mai ridicate, deoarece energia de legare pentru He depășește semnificativ energia de legare în deuteriu Cu toate acestea, înainte de formarea deuteriului, un astfel de echilibru chimic este imposibil datorită faptului că He nu se formează direct din neutroni și protoni, ci ca urmare a arderii deuteriului În acest sens, nucleosinteza are loc în Universul timpuriu cu o întârziere (în literatura de limba engleză, expresia figurată "deuterium bottleneck" este folosită în legătură cu aceasta) t> Sarcina Aflați temperatura nucleosintezei în cazul ipotetic al echilibrului chimic în raport cu formarea de He la T > keV Nucleul C se formează în stele prin producerea (r)B de scurtă durată în ciocnirile a două nuclee de Hc și capturarea ulterioară rapidă a He Un astfel de mecanism nu funcționează în Universul timpuriu din cauza concentrației scăzute de nuclee He Este important ca reacțiile cu două particule care implică nuclee cu un înalt nu poate duce la formarea de izotopi stabili sau longeviv cu numere de masă lamy și Începutul nucleosintezei Direcția reacțiilor termonucleare Pentru a încheia această secțiune, să determinăm vârsta Universului la temperatura de nucleosinteză, T^s = keV Conform ( ) obținem tNS H(TNS) T*s' ( , ) Rata de expansiune în acest moment este determinată de fotoni și neutrini, iar contribuția neutrinului este suprimată, vezi ( ) Ca urmare, expresia ( ) conține / \ / = unde ^ = + ' 'L>S = , ; Rg = - ( ' ) Prin urmare, vârsta Universului în epoca nucleosintezei este t,vS = s ~ min Timpul găsit ne permite să calculăm abundența de heliu- primordial din Univers Într-adevăr, vom vedea în Secțiunea că reacțiile termonucleare din plasma primară au loc destul de rapid și conduc în principal la formarea heliului- Prin urmare, după finalizarea nucleosintezei, aproape toți neutronii nedegradați vor fi conținuti tocmai în nucleele de heliu- Concentrația de heliu- la T = T^s este jumătate din concentrația de neutroni, P"HeS l$) = care, la rândul său, este legată de concentraţia de protoni ca nn( Txs) = n"(Tn)e-'(tm)^n i nP(Tys) np(Tn) + Pp(tp) ( - e~tNS/Tn) unde am modificat relația ( ) ținând cont de durata de viață finită a neutronului τn ≈ s Ca rezultat, obținem fracția de masă a He dintre toți barionii ^- He ' ^ He( Lvs) mP(np(TNS) + nn(TNS)) ZcrVs) + " % ( , ) Observăm că fracția de masă a heliului- depinde atât de timpul de nucleosinteză t^s, cât și de temperatura de întărire a neutronilor Tn (vezi ( )) Ambele cantități depind la rândul lor de numărul (eficient) de grade relativiste de libertate din plasma primordială Prin urmare, măsurarea abundenței heliului primordial fixează q* pentru epoca de nucleosinteză Acest lucru, la rândul său, face posibilă limitarea semnificativă a spațiului parametrilor a numeroase teorii care pretind a fi generalizări ale Modelului Standard al fizicii particulelor, în cadrul căruia pot apărea noi componente relativiste în plasma primară Această restricție este de obicei formulată în termeni de număr efectiv Capitolul tipuri suplimentare de neutrini: densitatea de energie a particulelor noi până la începutul nucleosintezei nu trebuie să depășească densitatea de energie corespunzătoare unui tip de neutrini; A Vce// Sarcina Folosind formulele ( )-( ), ( ) și ( )-( ), arată că fiecare tip suplimentar de neutrin dă o corecție numerică la concentrația de heliu primar la nivelul de % O anumită incertitudine în predicția teoretică a abundenței heliului- în Univers este, de asemenea, asociată cu inexactitatea măsurării duratei de viață a neutronilor, care determină atât valoarea lui Tn (vezi ( ), ( ), ( )) cât și fracția de neutroni degradați la momentul t^ s (vezi ( )) Cinetica nucleosintezei În secțiunea anterioară, folosind abordarea de echilibru, s-a stabilit că reacțiile nucleare de nucleosinteză primară merg în direcția formării heliului- (particule a) În această secțiune, vom discuta vitezele acestor reacții și vom estima concentrațiile reziduale ale nucleelor ușoare, adică abundența elementelor chimice primare din Univers Direcția reacțiilor clarificată în secțiunea anterioară face posibilă aranjarea tuturor reacțiilor nucleare principale ale nucleosintezei primare în funcție de următoarele etape: p(n, )D - formarea deuteriului, începutul nucleosintezei D(p, ) He, D(D,n) He, D(D,p)T, He(n,p)T sunt reacții preliminare care pregătesc materialul pentru formarea He T(D,n) He, He(D,p) He - formarea lui He T(a, ) Li, He(a, )'Be, Be(n,p) Li - formarea celor mai grele elemente ale nucleosintezei primare 'Li(p, a) He - arderea lui 'Li Remarcăm că, deoarece intensitatea reacțiilor este determinată de concentrațiile nucleelor care se ciocnesc, atunci dintre toate reacțiile permise, principalele sunt cele pentru care cel puțin una dintre componente este suficient de comună în plasma primară, adică p, n, D , El Să luăm în considerare aceste reacții pentru a estima ratele lor în Universul timpuriu Comparația acestor viteze cu rata de expansiune a Universului în momentul nucleosintezei, H (TNS = keV) = ■ s" , face posibilă găsirea concentrațiilor reziduale de neechilibru ale elementelor chimice primare în Univers, care, desigur, sunt mult mai mari decât cele care ar fi fost obținute în condiții de echilibru chimic Capitolul Arderea neutronilor, p + n -> D + Astfel, este avantajos termodinamic ca deuteriul să se formeze la temperaturi T Sarcina Determinați temperatura și durata de viață a Universului în momentul încheierii procesului de ardere a neutronilor Care ar fi concentrarea lor în acel moment dacă alte reacții nucleare ar putea fi neglijate? Arderea deuteriului Nucleele de deuteriu formate ca urmare a arderii neutronilor servesc ca material pentru formarea tritiului si heliului- Secțiuni transversale de reacție D + D - * He + n și D + D - * T + p ( , ) poate fi estimat ca geometric, dar trebuie luată în considerare bariera coulombiană: ambele nuclee care se ciocnesc poartă o sarcină electrică pozitivă, iar între ele există repulsie La distanţe mari r /m^ această repulsie domină şi împiedică reacţiile să continue Potențialul efectiv corespunzător este prezentat în fig Orez Reprezentarea schematică a potențialului efectiv pentru reacțiile nucleare de nucleosinteză primară Din cauza barierei Coulomb, reacțiile nucleare apar prin tunel Pentru a estima secțiunea transversală corespunzătoare, să trecem la sistemul de centru de masă a două nuclee care se ciocnesc cu sarcini Zi și Z^, mase M și M și, respectiv, viteze r>i și V (deși acum ne interesează arderea deuteriului, pentru prezentare ulterioară ne va fi util să estimăm reacțiile de ardere în secțiune transversală în general) Energia cinetică a sistemului va avea forma Екіп = Мѵ / , Capitolul unde M = MіM /(Mі + M ) este masa redusă și v = rі - V este viteza relativă a nucleelor Amplitudinea tunelului este suprimată exponențial, iar în unda S are forma {lui 'i - / \/ M(V(r) - Ekin) dr >, JoJ unde punctul de cotitură r este determinat din condiţie Ekip(m = m ) - Ekip(r = oc) - V(r ) = ^Mv - a^^ = o, al -lea unde v este viteza relativă a nucleelor îndepărtate unul de celălalt; în exponent s-a avut în vedere că th /m ^ Astfel, exponentul ia forma y ■-ZZ-"-m- [G° ~ GO '^i^ - \/ MaZ-[Z I \ dr = Jo y r r v Ca urmare, pentru secțiunea transversală a arderii nucleare obținem cgv \u d CGO ■ e ,, aZ Z / v ( , ) ѵ unde s este secțiunea transversală geometrică a reacției în absența suprimării lui Coulomb Expresia ( ) trebuie mediată luând în considerare răspândirea vitezelor în plasma primară: (сгѵ) = (То • TC Z Z Мѵ T raZ Z , > vdv x ѵ I X Мѵ T ( , ) Integrala de normalizare din numitor este ușor de calculat și este egală cu Luăm integrala la numărător folosind metoda trecerii: Г f Мѵ TvaZiZ >\ , Jo l T v J / tg f Mvq ttqZiZ Vo / JTIȘȘzIE exp ( VTvo Cinetica nucleosintezei unde punctul de trecere r?o este determinat de conditie Mvq ttoZiZ ~ = -Q Ca rezultat, ( ) ia forma În cele din urmă, introducând cantități auxiliare: masa relativă redusă a nucleelor A \u d M / mr și temperatura, măsurată în miliarde de grade Kelvin, T T " IO K keV' noteaza in sfarsit (av) = , • ) etc Înainte de începerea nucleosintezei, avem pp/pr nDn =pp= pv ^- + Ptg/tir ȘI > TNS) = = Pp/Pr , + Pp/pr unde am folosit estimarea ( ) Ecuația ( ) implică ecuația Boltzmann pentru vvp: dt = -{ To = keV, adică deuteriul la T = T^s este încă mic în comparație cu neutronii liberi, Xd Xn prin urmare h S(T) = ^=%(^)%^ ■L tg \ tpr y La temperaturile care ne interesează, cantitatea (ctv)od depinde slab de temperatură și este egală cu { TD) = , • IO" -, ( , ) Cu în acord cu estimarea ( ) Integrala LDT/y^) se saturează la limita inferioară Ținând cont de dependența puternică (exponențială) a lui S de temperatură ( ), această integrală pentru T > T poate fi calculată aproximativ prin trecerea la variabila Г- și integrând doar exponentul exp( Dp/T) Drept urmare, obținem T o / T \ Dp /o(T > TD) {av}DD(T > TD) ■ apMpi - Zl^o \ TTLp J Având în vedere că Mpt = • IO GeV, găsim din ( ) valoarea Tns = keV Aceasta este valoarea pe care am folosit-o mai sus pentru estimări Pe măsură ce temperatura scade, integrala Ір(Т) crește rapid și, în conformitate cu ( ), concentrațiile de neutroni liberi și deuteriu scad rapid - neutronii trec în nuclee mai grele Astfel, la o temperatură To - keV, când concentrațiile de neutroni liberi și deuteriu sunt egale, formula ( ) dă Să verificăm că la o temperatură T^s - keV, deuteriul și neutronii liberi sunt într-adevăr în echilibru chimic unul cu celălalt Acest lucru necesită ca viteza de formare a deuteriului în reacție (în substanța chimică echilibru egal cu rata de distrugere a deuteriului în reacția inversă) a fost mai mare decât viteza de ardere a deuteriului în reacții ( ): (dno \ , , dno, , x I I - \ Td (cu VDn înlocuit cu i/d) sub forma rflnz/d x ,,, gr dhiT = ( ) He iar pentru Т)в = , • ІО- la Т ~ T'NS este inferioară ratei de expansiune a Universului Această reacție devine semnificativă la t]w suficient de mare: cu cât concentrația de barioni este mai mare, cu atât mai mult deuteriu este "spălat" și cu atât se formează mai mulți nuclei de He *Primar He și H Heliul- și tritiul, formate în ciocnirile nucleelor de deuteriu, se arde în heliu- Pentru arderea heliului- în reacție He + Dp + He În această secțiune, acordăm o atenție deosebită dependenței cantităților observate de parametrul -qB și, prin urmare, ne permitem să-l considerăm liber Amintiți-vă, totuși, că este fixat foarte rigid, indiferent de nucleosinteză, prin datele experimentale disponibile privind anizotropia radiației cosmice de fond cu microunde, vezi fig Cinetica nucleosintezei estimarea simplă ( ) nu funcționează (vezi discuția de la sfârșitul secțiunii ) În schimb, viteza de reacție în domeniul energetic care ne interesează este bine descrisă de expresie e ( , ) La d ~ , (T = keV), această rată depășește rata de ardere a deuteriu ( , ) Prin urmare, concentrația reziduală de He este mai mică decât cea a deuteriului Oferim aici o analiză elementară similară cu cea care a condus la estimare ( ) Procedând în același mod ca în secțiunea anterioară, scriem ecuația Boltzmann ^ Nu dAnT = apMp(T Ho- ?)sneO VD ■ r^He - ^{crv)DD v D) , ( , ) unde primul termen dintre paranteze descrie arderea He, al doilea descrie producerea acestuia în reacția D D și am luat în considerare că secțiunea transversală a formării He este aproximativ jumătate din secțiunea transversală totală a arderii deuteriu La temperaturi ridicate, când аРмр (аѵ)зііе dTi/q , He acumulat se arde rapid, iar concentrația sa este menținută la un asemenea nivel încât partea dreaptă a ( ) este mică dimensiune, adică (&v)dd V* Nu - aproximativ -\ VD- ( ~ H (reamintim că apvo = ^d/T ) Înlocuind în ( ) z/p ~ - " obținem o estimare pentru temperatura ^ He - keV, ze g = , Rețineți că Pp la T ~ T He coincide deja în ordinea mărimii cu concentrația reziduală de deuteriu ( b), deci înlocuirea sa în ( ) este legitimă o Sarcina Verificați că la T T ce modificarea în timp a concentrației relative ѵз, calculată prin formula ( ), este astfel încât partea stângă a ecuației ( ) este mică în comparație cu fiecare dintre termenii care apar în partea dreaptă a acestei ecuatii Această verificare confirmă formula ( ) La o temperatură T He, concentrația de He este estimată conform ( ) Pornind de la temperatura T He, termenul principal din ecuația ( ) este al doilea termen: reacția D + D - * He + n continuă să se desfășoare cu o probabilitate scăzută Aproximativ, estimarea concentrației de He acumulată la T He+p T + D He + rg s-ar opri în stadiul în care neutronii ar fi legați în principal în nucleele de heliu- și tritiu, și nu în nucleele de He Pe de altă parte, concentrațiile reziduale de He și T nu sunt prea scăzute, deoarece ratele lor de ardere sunt comparabile cu cele ale deuteriului la T ~ T^s deși ușor mai mare O anumită varietate de elemente luminoase formate ca rezultat al nucleosintezei primare se datorează coincidențelor numerice destul de aleatorii ale secțiunilor transversale ale reacțiilor termonucleare la energii joase Cinetica nucleosintezei * Formarea și arderea celor mai grele nuclee ale plasmei primare Ca exemplu de reacții care implică cele mai grele elemente ale nucleosintezei primare, să luăm în considerare formarea și arderea lui Li în reacțiile T(a, )'Li și, respectiv, Li(p, a) He Pentru reacția de formare funcționează bine formula ( ), în care Tm, acest lucru nu este în întregime legal: pentru concentrația de tritiu, ar trebui să se folosească să fie o relație analogă cu ( ) Având în vedere apropierea dintre T~Li și Tm, această finețe pentru estimare nesemnificativ • ~ • Capitolul Formarea lui Be este, de asemenea, foarte importantă Acest element este instabil, astfel încât concentrația de beriliu primar nu este o cantitate direct observabilă Beriliul- se transformă în litiu- fie ca urmare a captării electronilor, "Be(e", z/e)"Li, fie ca rezultat al reacției Be(np) Li Astfel, litiul- se formează fie direct ca rezultat al fuziunii nucleelor de tritiu cu particule, fie prin beriliu Existența a două mecanisme diferite de formare este responsabilă pentru dependența nemonotonă a concentrației de litiu- primar de valoarea t]w Relația ( ) este valabilă pentru ramura care scade cu creșterea t]w, în timp ce pentru valoarea realistă a t]w cade pe ramura care crește cu creșterea t]w datorită proceselor cu beriliu- Să descriem pe scurt procedura de calcul a vitezei de ardere (cgv), care determină în cele din urmă concentrațiile reziduale ale elementelor chimice ușoare primare (a se vedea [ ] pentru mai multe detalii) Medierea energiei se realizează cu funcția de distribuție Boltzmann, (de la) \u d ■ J■ f a (E) ■ E - e E / t dE, ( , ) unde v este viteza relativă a particulelor care se ciocnesc, p este masa redusă a acestora (se presupune că toate particulele, cu excepția fotonilor și neutrinilor, sunt la scară nerelativistă), σ(E) este secțiunea transversală de împrăștiere a particulelor în secțiunea corespunzătoare canal (procesele -> sunt dominante) în funcție de energia cinetică E în sistemul centrului de masă Dacă una dintre particulele care se ciocnesc este un neutron, atunci reacția are loc datorită interacțiunilor puternice Presupunând că la energii joase reacția are loc în unda s, adică Mx, sunt luate în considerare două opțiuni: Mx T > Mx) - În această perioadă, particulele de materie întunecată s-au mutat în Univers aproape cu viteza luminii, au părăsit rapid regiuni cu densitate crescută și au umplut regiuni cu densitate mai mică - desigur, în cadrul orizontului cosmologic actual Ca urmare a acestui proces de amestecare liberă (free streaming), neomogenitățile în densitatea materiei întunecate cu dimensiuni mai mici decât orizontul actual au fost spălate Astfel, materia întunecată fierbinte și caldă este caracterizată de amplitudini mici ale perturbațiilor de densitate la scari spațiale relativ mici Amestecarea liberă a încetat la T ~ Mx Mărimea orizontului în acest moment, întinsă cu un factor de ( -r) ~ T/To ori, determină dimensiunea modernă maximă a regiunilor în care sunt suprimate perturbațiile de densitate În cazul materiei întunecate calde, momentul T ~ Mx are loc în stadiul dopat cu radiații, iar dimensiunea orizontului în acest moment este egală cu / ~ Dl ~ T M ' Mărimea modernă corespunzătoare este de ordinul mărimii g m-p x o nTo~ToMh ( , ) Astfel, la modelele cu materie întunecată caldă, neomogenitățile cu dimensiuni moderne / keV ( - ) O limitare similară este, de asemenea, obținută din considerente complet diferite bazate pe estimări ale densității de fază a particulelor de materie întunecată din galaxiile pitice O discutăm în a doua parte a cărții, iar rezultatul este dat în ( ) După cum puteți vedea, posibilitatea existenței materiei întunecate calde nu este încă exclusă Subliniem că aceste limitări se aplică materiei întunecate, care a fost cândva în echilibru cinetic cu materia obișnuită Pentru cazul particulelor de materie întunecată cu o funcție de distribuție a impulsului arbitrar, estimarea ( ) ar trebui modificată prin înmulțirea părții din dreapta cu raportul dintre impulsul mediu al particulei și impulsul mediu al distribuției (termice) de echilibru, (| p|)/(|p|)m că dintr-o comparație a modelului de anizotropie CMB și a dinamicii de creștere a structurii pe scară largă a Universului, urmează o afirmație generală: dacă particulele de materie întunecată ar fi în echilibru cu electronul primar -plasmă fotonică, ar fi trebuit să se desprindă la o temperatură Tj > keV indiferent de masa lor (vezi detalii în partea a doua a cărții) Pentru particulele de materie întunecată care nu au fost niciodată în echilibru cinetic cu particulele de plasmă primordiale, constrângerea independentă de model de jos asupra masei lor este mult mai slabă Această limitare rezultă din necesitatea de a "conține" particule de materie întunecată în galaxii Pentru un boson, aceasta înseamnă că unda sa de Broglie A = m/(Mxx) trebuie să fie mai mică de kpc, dimensiunea tipică a unei galaxii pitice Având în vedere că viteza particulelor de materie întunecată în galaxiile pitice este vx ~ IO- , obținem din aceasta Mx > • IO" eV Pentru fermioni, limitarea este mult mai puternică, ceea ce este legat de principiul Pauli Presupunând că particulele de materie întunecată din halo-fermioni-au o distribuție maxwelliană a vitezei (care este de așteptat pentru particulele de materie întunecată rece), obținem densitatea distribuției lor în spațiul de fază PxW ex J px ■L / x (% / tgL / xg'x) ' I -Vx ^ x unde px(x)/A/% și r'x sunt densitatea numerică și viteza de dispersie a particulelor de materie întunecată din halou În funcție de impuls, Y(p, x) ia cea mai mare valoare la p = , /max(p, x) = L/J ( tg) / g Z - Densitatea materiei în galaxii este, în ordinea mărimii, °- din densitatea medie caracterul materiei din Univers Aceasta înseamnă că materia din galaxie s-a adunat din împrejurimi regiuni cu o dimensiune de - de ori mai mare decât cea a unei galaxii De aici urmează evaluare zilnică Capitolul Materia întunecată Această valoare maximă nu poate depăși densitatea maximă posibilă de distribuție a fermionilor permisă de principiul Pauli (vezi ( )), f = x JX ( G) ' Presupunând qx = , vx ~ și p(x) ~ , GeV/cm (densitatea de masă caracteristică în haloul galactic), obținem constrângerea Mx > eV O constrângere mai puternică rezultă din existența galaxiilor pitice halo Aici, densitatea de energie la centru poate ajunge la ~ GeV/cm , ceea ce dă Mx > eV Rețineți că, în mod formal, limita superioară a masei unei particule de materie întunecată este de aproximativ o mie de mase solare (vezi, de exemplu, [ , ]), Мх , în plasmă rămân doar particule În cele ce urmează, raportul dintre concentrația lor și densitatea entropiei rămâne constant, astfel încât pentru contribuția lor relativă la densitatea totală de energie a Universului modern, obținem Capitolul Materia întunecată În echilibru termodinamic, adică la nx = nee, această modificare trebuie compensată de procesele de producere a perechilor, adică creșterea numărului de particule X datorată proceselor de producție este egală cu d = +{aann -v)-n% -a? ( , ) J creație Suma ( ) și ( ) dă modificarea totală a numărului de particule X din volumul însoțitor, ceea ce duce la ecuația ( ) Subliniem că termenul ( ) nu depinde de câte particule X sunt prezente efectiv în plasmă; pentru ca acesta să aibă o astfel de formă, este necesar doar ca celelalte particule să fie în echilibru termodinamic unele cu altele Vom discuta modul general de a deriva ecuația Boltzmann la sfârșitul acestei secțiuni Anihilarea particulelor nonrelativiste are loc adesea în unda S În acest caz, dependența secțiunii transversale de anihilare de viteza relativă este determinată de legea Bethe: aann = - ( , ) ѵ unde c este o constantă independentă de viteza relativă, determinată de interacțiunile responsabile de anihilare Dacă anihilarea are loc în unda p, atunci secțiunea transversală are forma aann = a^v Contribuțiile undelor cu moment unghiular mai mare sunt în plus suprimate de puterile lui v Pentru particulele nerelativiste, contribuția undei S este cea principală, dacă din anumite motive nu este aproape de glonț Să ne amintim pe scurt cum apare legea ( ) (o discuție mai detaliată poate fi găsită, de exemplu, în cartea [ ]) Este aplicabilă nu numai reacției de anihilare, ci și oricărei reacții de undă S inelastică care implică particule nerelativiste și se bazează pe presupunerea că interacțiunile responsabile pentru reacție sunt pe rază scurtă și au loc în regiunea cu o anumită dimensiune caracteristică a Ca de obicei, luați în considerare un flux de particule nerelativiste X care afectează o particulă X în repaus Atunci probabilitatea unei reacții pe unitatea de timp este P ~Ca |my(a)| , unde w(a) este funcția de undă a particulelor X într-o regiune de dimensiunea unei particule apropiate de X, iar constanta C este determinată de detaliile interacțiunii Pentru a obține o secțiune transversală este necesar să se împartă probabilitatea P la valoarea absolută a fluxului de particule X incidente asupra unei particule X în repaus, j = - r£*Vg£)- m Departe de regiunea de interacțiune, funcția de undă poate fi luată ca o undă plană care se propagă de-a lungul axei z cu impuls p, rb = e'r, în acest caz, valoarea absolută a debitului este egală cu viteza r În plus, datorită acțiunii scurte, pătratul modulului funcției de undă în zona de reacție |mDa)| este egal cu Întărirea particulelor grele de relicve modulul pătrat al funcției de undă la infinit, adică pentru o undă plană avem |ț>(a) | = Ca urmare, pentru secțiunea transversală obținem P Ca în conformitate cu ( ) Reacția de anihilare a particulelor grele X este inevitabil asociată cu un transfer mare de energie AE ~ Mx - prin urmare, dimensiunea caracteristică a regiunii în care are loc anihilarea este mică, a ~ Mx' iar condiția de rază scurtă este satisfăcută Remarcăm că pentru particulele foarte lente cu sarcini electrice opuse diferite de zero, valoarea funcției de undă în zona de reacție poate diferi foarte mult de valoarea asimptotică la infinitul spațial datorită potențialului Coulomb cu rază lungă (pentru detalii, vezi cartea [ ) ]) Acest efect este semnificativ la energiile cinetice ale particulelor care sunt mai mici decât energia de legare a "atomului" format din X și X, adică E = Mxv / a, nu există niciun efect în discuție, iar din moment ce v > , în epoca de întărire, interacțiunea slabă pe distanță lungă nu afectează întărirea în modelele cele mai realiste În special, în exemplele considerate mai jos, caracteristica discutată nu joacă un rol Un factor suplimentar v în secțiunea transversală de anihilare a undei p apare din cauza necesității de a depăși bariera centrifugă Pentru anihilarea într-o stare cu moment unghiular I, acest factor este ѵ Restricționându-ne la contribuțiile $- și p-unde la secțiunea transversală anihilare, scriem ( obținem în final Lx( ) = Мх ■ Мрі • ' ( ' ) Unde (aannv)eff = a + ( i x/ Reamintim că parametrul xy = Tf/Mx este determinat de ecuația ( ): cu precizie logaritmică xy ~ L- Să facem câteva remarci În primul rând, se poate observa că Dx( )/Dx(xy) ~ L- Aceasta înseamnă că după ieșirea din echilibru, anihilarea particulelor X are loc destul de intens, reducând concentrația lor de L ori În al doilea rând, rezultatul ( ) ar putea fi obținut (până la un factor de ordinul unității) notând că anihilarea se oprește atunci când timpul de călătorie al particulei X în raport cu anihilarea devine comparabil cu timpul Hubble" (apppv}nx ~ N ( , ) Dacă anihilarea este suficient de intensă, atunci densitatea corespunzătoare a numărului de particule X este atinsă la o temperatură apropiată de Ty, de unde se obține ( ) În fine, expresia ( ) este valabilă numai cu acuratețe logaritmică, deoarece în obținerea ei am neglijat în ecuația ( ) Pentru a obține o expresie exactă pentru D V(T - ) este necesar să găsim soluția exactă a ecuației ( ) În viitor, nu vom avea nevoie de asta o Problema Asigurați-vă că utilizarea aproximării ( ) conduce exact la răspunsul ( ) pentru contribuția undei s Această coincidență este absentă pentru contribuția undei p După stingere, densitatea n-x se modifică numai datorită expansiunii Universului, în timp ce valoarea lui D% nu se modifică deloc În consecință, densitatea modernă a numărului de particule X este egală cu pxM = S Ax( ), unde sq = , • cm- este valoarea actuală efectivă a densității entropiei vezi ( ) Prin urmare, din ( ) avem următoarea expresie pentru densitatea de masă relativă curentă a particulelor X și X: Ox \u d ■ L / xPl '('o) \u d m \u d ( , ) Pe pcXf{aannv}effMpi\/g^tf) Această condiție este mai slabă decât starea de ieșire din echilibru: rata de schimbare în timp la T~Tf este mai mare decât cea Hubble vezi ( ) Întărirea particulelor grele de relicve și cu precizie logaritmică flxh = , x O" GeV~ \ {aannv)eff J /gxMxMpi{oannv}\ P -th , / y ■ \( ' )y/ */ ( , ) Se poate observa că parametrul de care depinde cel mai semnificativ £ix este secțiunea transversală de anihilare la temperatura Ty Dependența de masa particulei este doar logaritmică, iar numărul efectiv de grade de libertate g* se schimbă puțin în cea mai mare parte a expansiunii universului Remarcăm că în această secțiune discutăm condițiile de încălcare a echilibrului chimic în plasma spațială În general, este de interes și problema echilibrului cinetic, adică întrebarea dacă funcțiile de distribuție a impulsului particulelor X sunt echilibrate Echilibrul cinetic are loc datorită împrăștierii particulelor X pe particulele obișnuite, astfel încât timpul dintre ciocniri nu depinde de concentrația particulelor X și este scurt în comparație cu timpul de călătorie până la anihilare T ~ n, vezi ( ) Aceasta înseamnă că echilibrul cinetic se menține mult mai mult decât cel chimic; se incalca la o temperatura \-rn GeV ia valoarea y/g*(T) ~ , iar la T ~ MeV avem ^/ g*(T) ~ (vezi Anexa B) Astfel, din expresia ( ) obținem următoarea estimare pentru secțiunea transversală de anihilare a particulelor care alcătuiesc materia întunecată rece: ~ ( '; O) ~ , ^ GEV = ( ' * b ) ■ ' GEV' \u d ( , - , ) ■ " cm , ( , ) unde valoarea mai mică se referă la mase mari L/x; și deci mai realiste În cazul anihilării undei s, această estimare se referă la constanta oo din ( ) Este remarcabil faptul că cantitatea ( , ) este comparabilă cu secțiunile transversale caracteristică interacţiunilor slabe la energii de ordinul a GeV aw ~ ~ IO" GeV" Din rezultat ( ) rezultă mai multe concluzii importante Pentru început, poate fi privită ca o limită inferioară cosmologică a secțiunii transversale de anihilare a particulelor ipotetice stabile care pot apărea în extensiile Modelului standard al fizicii particulelor Într-adevăr, dacă secțiunea transversală de anihilare este mai mică decât cea dată în estimarea ( ), atunci densitatea de masă a unor astfel de particule depășește în prezent valoarea observată a densității de energie Particule masive care interacționează slab (WIMP) materie non-relatistă din univers Ipoteza de bază din spatele acestei limitări este că particulele X au fost vreodată în echilibru termodinamic Rețineți că secțiunea transversală pentru anihilarea undei S a particulelor de masă Mx poate fi legată de sus tg ao Mx, atunci propagatorul particulei Y este suprimat ca A/y , ceea ce doar întărește limitarea ( ) Capitolul Materia întunecată o Problema Adăugăm la compoziția câmpurilor Modelului Standard un nou câmp scalar real X, care interacționează doar cu dubletul Engler-Braut-Higgs H Adăugăm expresia la Lagrangianul Modelului Standard DG = ^Xg*X - ^H]HX - ^X Simetria discretă X -> -X asigură stabilitatea scalarului X Găsiți intervalul de valori ale parametrilor din moment ce, în care particulele X relicve vor forma complet materie întunecată în Univers Rețineți că recent a fost discutată în mod activ posibilitatea ca o parte a materiei întunecate (sau chiar toată) să fie compusă din particule mai grele Pentru ca un astfel de scenariu să funcționeze, este necesar ca aceste particule să nu fi fost niciodată în echilibru termodinamic și să fi fost create în Universul timpuriu într-un mod non-termic (de exemplu, datorită efectului creării particulelor de către un câmp gravitațional dependent de timp) Posibilele mecanisme pentru producerea de particule supergrele în Universul timpuriu sunt discutate pe scurt în Secțiunea Estimarea ( ) este de interes principal dintr-un punct de vedere diferit Presupunând că mecanismul simplu descris aici este responsabil pentru formarea materiei întunecate reci, el indică în mod direct scara de energie a interacțiunilor particulelor X ipotetice, (aann v}- ^ ~ TeV În realitate, această scară este ceva mai jos, deoarece în teoriile realiste cu cuplare slabă, secțiunea transversală de anihilare conține suprimarea printr-o constantă mică de cuplare, pe care o notăm cu αx Presupunând că scara de energie a interacțiunilor cu particule X nu depășește masa lor în ordinea mărimii și anihilarea are loc în unda S, avem ao ~ ( , ) Luând ca exemplu ax ~ / (constanta de cuplare a bosonului IV în modelul standard), obținem din ( ) Mx ~ - GeV ( , ) O astfel de evaluare înseamnă că există șanse reale de a detecta particulele care alcătuiesc materia întunecată rece la colisionare de înaltă energie În același timp, un proces promițător este anihilarea quarcilor și gluonilor (dacă vorbim de un ciocnitor de hadron) sau a electronilor și pozitronilor (dacă vorbim de un ciocnitor electron-pozitron) în particule de materie întunecată, în care anihilarea particulele au timp să emită cel puțin o particulă înregistrată a modelului standard (în acest context nu este un neutrin) Rezultatul va fi un proces cu o pierdere de impuls în direcția transversală față de fascicul de particule care se ciocnesc: este purtat de particulele de materie întunecată neînregistrate Diagrama Feynman a unui astfel de proces arată ca în fig , dacă o considerăm de la dreapta la stânga și emitem, de exemplu, un foton din picioarele particulelor anihilante /i și / sau un gluon Particule masive care interacționează slab (WIMP) Dacă particulele intermediare Y sunt foarte grele, atunci la energii joase apare o interacțiune de contact eficientă între particulele Modelului Standard și materia întunecată XX fif - Structura acestei interacțiuni depinde de modelul materiei întunecate Căutarea unor astfel de interacțiuni duce la restricții care pot fi reprezentate ca o restricție asupra secțiunii transversale de împrăștiere elastică a particulelor de materie întunecată pe un nucleon dacă /i și / sunt quarci sau gluoni de prima generație Diagrama Feynman a împrăștierii elastice arată ca în Fig , dacă este vizualizat de sus în jos (sau de jos în sus) Pe fig prezintă rezultatele actuale ale căutării materiei întunecate Trebuie remarcat faptul că estimarea noastră ( ) pentru masă este foarte aproximativă Calcule precise în modele specifice arată că masa particulelor de materie întunecată poate fi chiar mult mai mică de GeV, ceea ce este și mai promițător din punctul de vedere al detectării acestor particule la coliziune, vezi fig De asemenea, menționăm că această estimare este deosebit de interesantă în lumina faptului că particulele stabile cu o masă în regiunea de GeV - TeV, care participă la interacțiuni slabe, sunt prezise într-una dintre extensiile Modelului Standard - teorii cu supersimetrie de energie scăzută, vezi Secțiunea Orez (Vezi versiunea color a figurii de pe insert, p ) Regiunile excluse sunt spațiul parametrilor (Mx, Ox) [Ib) pentru interacțiuni independente de spinul nucleonului (stânga) și dependente de spinul nucleonului (dreapta) ) Zonele de deasupra curbelor sunt excluse de experimentele corespunzătoare la nivelul de încredere de % CMS - caută nașterea materiei întunecate în coliziuni la Large Hadron Collider (presupunând o interacțiune de contact XX fif > vezi text); IceCie și Super-K sunt căutări pentru un semnal de anihilare a materiei întunecate din Soare: restul experimentelor sunt căutări pentru împrăștierea elastică a particulelor de materie întunecată în detector Zona evidențiată din partea centrală a figurii din dreapta corespunde posibilului semnal anunțat de experimentul CDMS Capitolul Materia întunecată Astfel, există motive să ne așteptăm la noi particule stabile componente ale materiei întunecate reci vor fi descoperite experimental în viitorul apropiat Un studiu experimental al proprietăților lor, calculul pe această bază a concentrației lor în Universul modern și compararea acesteia cu datele observaționale vor face apoi posibilă confirmarea imaginii evoluției Universului la temperaturi de ordinul zecilor de GeV Pentru comparație, așa cum am subliniat deja în capitolul , etapa cea mai timpurie a evoluției Universului fierbinte, pentru care astăzi este posibilă o comparație directă a teoriei cu observațiile, este etapa nucleosintezei primare, care a avut loc la temperaturi de ordinul de MeV și mai jos (vezi capitolul ) Concluzionăm că studiul particulelor de materie întunecată va avansa cu patru ordine de mărime în temperatură (opt ordine de mărime în timp) până la momentul Big Bang-ului Căutarea particulelor de materie întunecată se desfășoară intens, dar până acum fără rezultate pozitive O căutare directă a particulelor grele de relicve care interacționează slab (WIMP) este efectuată în experimente care vizează înregistrarea eliberării de energie în detector, cauzată de posibila împrăștiere a unei particule grele de relicve pe miezul substanței detectoare Materia întunecată, ca și materia obișnuită, are o densitate crescută în galaxii, în timp ce este de așteptat ca în vecinătatea Pământului, densitatea de masă a materiei întunecate să fie comparabilă cu densitatea materiei obișnuite și este despre GeV PCDM - , t CMd Ținând cont de faptul că viteza așteptată a particulelor de materie întunecată din galaxie este vx ~ , - (viteza de rotație orbitală în jurul centrului galaxiei), pentru energia transferată în miezul masei ML, vom avea estimare (ѵхМАіМх\* Г/шіп{ЛД,Мх}\ GeVІ *E~M-alm^M;) " -[( GeV ) "mP KeV' Se poate observa că transferul de energie se ridică la zeci de keV, adică este foarte mic Cu toate acestea experimentele caută eliberări de energie de această magnitudine Ele trebuie să apară cu frecvență i/ ~ ѵх p х • ■ Mz/ Estimați secțiunea transversală a împrăștierii lor pe nuclee și obțineți o limită a masei lor din datele date în Fig Pe lângă căutarea directă a particulelor de materie întunecată, sunt în desfășurare experimente pentru a le detecta indirect Acestea sunt, în special, experimente care vizează căutarea produselor anihilării acestor particule, care are loc în Galaxia modernă Cei mai promițători pentru căutarea anihilării materiei întunecate în haloul galactic sunt fotonii monocromatici care apar în procesele → : XX → , XX → Z , precum și pozitronii și antiprotonii produși în timpul anihilării Pentru fotoni, semnalul corespunzător ar trebui amplificat în unele direcții (de exemplu, din centrul galaxiei, din centrele galaxiilor pitice și galaxia Andromeda), unde este de așteptat o concentrație crescută de particule de materie întunecată Rețineți, totuși, că apariția fotonilor monocromatici implică un mecanism de anihilare oarecum exotic, deoarece particulele de materie întunecată nu participă direct la interacțiunile electromagnetice Un alt mecanism pentru producerea de fotoni este dezintegrarea cu trei corpuri în particule încărcate, cum ar fi leptonii, cu emisia unui foton în starea finală În plus, particulele încărcate formate pot emite fotoni atunci când se deplasează în câmpul magnetic galactic sau ca urmare a împrăștierii Compton în Galaxie Căutarea unor astfel de procese încă nu a dat rezultate Capitolul Materia întunecată Orez (Vezi versiunea color a figurii de pe insert, p ) Regiunile excluse din spațiul parametrilor (Mx,sghx) pentru particulele de materie întunecată care se anihilează prin canalele selectate Linia orizontală gri deschis corespunde secțiunii transversale de anihilare în timpul întăririi materiei întunecate în Universul timpuriu Regiunile de deasupra curbelor sunt excluse de experimentele corespunzătoare la un nivel de încredere de %: AMS- - căutare de antiparticule, Fermi LAT - căutare de fotoni din anihilare în c+c~ și m+m~ (linii superioare și inferioare) , WMAP - restricție de la o posibilă anihilare târzie într-o pereche de leptoni încărcați (limita superioară corespunde m+m~, limita inferioară e+e~), care afectează recombinarea și procesele ulterioare Ca exemplu, pentru canalul e+e~ este prezentată o bandă de incertitudini, datorită particularităților distribuției particulelor de materie întunecată, materiei obișnuite și radiației electromagnetice în Galaxie rezultate pozitive Pe fig prezintă restricțiile privind secțiunile transversale de anihilare a particulelor de materie întunecată prin canalele corespunzătoare Se poate observa că pentru particulele mai ușoare de GeV, aceste canale nu pot domina în timpul întăririi materiei întunecate în Universul timpuriu Totuși, astfel de restricții depind de ipotezele modelului despre distribuția materiei întunecate în galaxii, deoarece semnalul de anihilare este proporțional cu pătratul concentrației de materie întunecată În special, semnalul este îmbunătățit dacă o parte semnificativă a particulelor de materie întunecată formează mici formațiuni compacte (aglomerări) în interiorul galaxiei o Sarcina Verificați validitatea declarației făcute Particule masive care interacționează slab (WIMP) De asemenea, se poate dovedi că secțiunea transversală pentru anihilarea particulelor de materie întunecată din galaxii diferă semnificativ de valoarea care a determinat întărirea materiei întunecate în Universul timpuriu Acest lucru se realizează, de exemplu, dacă secțiunea transversală depinde puternic de viteza particulelor de anihilare: viteza particulelor de materie întunecată din structurile Vh este cu unu până la trei ordine de mărime mai mică decât viteza lor vx în momentul stingerii Dacă anihilarea are loc într-o stare cu moment unghiular I, atunci rata de anihilare în galaxii este suprimată de factorul (vh/vx) Dacă nihilarea are loc prin schimbul pe canalul f al particulelor de lumină intermediare, atunci, dimpotrivă, există o creștere a anihilării în galaxii, similară creșterii Coulomb, despre care am discutat în Secțiunea Pentru particulele lente, Vh a, unde a este analogul constantei structurii fine a noii interacțiuni, factorul de amplificare pentru canalul s este la/vb și se comportă ca oc /r^/+ pentru anihilarea din o stare cu moment unghiular I Particulele grele de relicve se pot acumula și în obiectele astrofizice (pentru o astfel de posibilitate, este esențial ca particulele de materie întunecată să se poată, deși rar, să se împrăștie pe particulele obișnuite pentru a-și reduce impulsul și a rămâne în interiorul obiectului astrofizic sub influența atracției gravitaționale ) În timp, concentrația particulelor de materie întunecată în interiorul obiectelor astrofizice va crește Ca urmare, intensitatea anihilării particulelor de materie întunecată în particule obișnuite va crește (numărul de evenimente de anihilare într-o unitate de volum pe unitatea de timp este proporțional cu pătratul densității particulelor anihilante) Dacă printre canalele de anihilare există anihilarea în neutrini de înaltă energie, de exemplu, în procesul direct XX -> vv, sau prin stări intermediare (leptoni, quarci sau bosoni vectoriali), care apoi se degradează odată cu nașterea unui neutrin, atunci neutrinii generați pot părăsi sursa fără pierderi de energie, iar fluxul de astfel de neutrini poate fi înregistrat pe detectoare speciale - telescoape pentru neutrini Ca obiecte astrofizice care acumulează particule de materie întunecată, cele mai promițătoare pentru observație sunt Pământul și Soarele; Căutarea fluxurilor de neutrini de înaltă energie din centrul Pământului și al Soarelui se desfășoară intens pe telescoape de neutrini subterane, de adâncime și sub gheață Nici căutările indirecte ale particulelor de materie întunecată nu au avut succes, vezi fig > Problema Să presupunem că în natură există particule X± încărcate electric stabil cu o masă mult mai mare decât masa unui proton Presupunem că toți barionii din Universul timpuriu constau din protoni și particule a (nuclee He) Densitatea numerică a particulelor a în raport cu protoni este de % ) Aflați energia de legare a unui "atom" format dintr-o particulă X și un proton (particulă a) ) Presupunând că concentrația de particule X~ este mică în comparație cu concentrația de barioni, găsiți sub ce formă vor supraviețui în mod predominant până în prezent - sub forma unei stări legate cu o particulă a, cu un proton , sau în stare liberă Capitolul Materia întunecată ANTARES - , bb ANTARES - , W*W ANTARES - T+ GeV, temperatura de stingere depășește GeV, iar contribuția la g* vine de la m-lepton și quarcii mai grei Acest lucru, însă, nu schimbă prea mult estimarea ( , ) Un astfel de candidat, neutrinii sterili grei, a fost deja luat în considerare în Secțiunea Pentru axion și axino, secțiunea transversală pentru conversia în alte particule, deoarece pentru acești candidați este mult mai mare decât secțiunea transversală elastică Noi particule sunt candidate pentru rolul materiei întunecate Acest grafic arată cât de diferiți sunt candidații Căutarea candidaților care ocupă zone în diferite părți ale acestei diagrame este de obicei efectuată folosind diferite metode de detectare Gravitino g / - - : µeV keV GeV Mgut - * I ■ ■ I ■ I > ■ " > ■ і > ■ I > ■ b ■ b > i ■ - - - - - - / GeV) Orez (A se vedea insertul pentru versiunea color, p ) Regiuni ocupate de diverși candidați pentru rolul particulelor de materie întunecată [ ] Spațiul parametrilor este format din masa particulei Mx și secțiunea transversală a împrăștierii sale elastice (conversii pentru axion și axino) pe axa nucleelor contribuția particulelor corespunzătoare Într-un număr de cazuri, în special pentru particulele foarte grele și pentru particulele care interacționează foarte slab (wimpzilla și, respectiv, gravitino), o metodă realistă pentru detectarea particulelor relicve nu este încă cunoscută deloc Capitolul Materia întunecată Particule stabile în teoriile supersimetrice Supersimetria este simetria dintre bozoni și fermioni În modelele supersimetrice ( -H )-dimensionale cele mai simple (așa-numitele N = ), fiecare particulă are un superpartener - o particulă cu statistici diferite (și un spin care diferă cu / ), dar aceleași interacțiuni Cu alte cuvinte, superpartenerii au aceleași numere cuantice în ceea ce privește grupul gauge al teoriei ca și particulele în sine, iar constantele altor interacțiuni (de exemplu, interacțiunile Yukawa) sunt strâns cuplate În acest caz, superpartenerul unei particule vectoriale (de exemplu, un gluon) este o particulă cu spin / (gluino), iar superpartenerul unui fermion cu spin / (de exemplu, un quarc) este un scalar (squark) Mai precis, numărul de grade de libertate de spin pentru particulă și superpartener trebuie să se potrivească; astfel, un quarc (două grade de libertate de spin) corespunde la două particule scalare (un grad de libertate de spin pentru fiecare) Să explicăm afirmațiile făcute folosind exemplul unei generalizări supersimetrice a electrodinamicii cuantice, primul teoretician al modelului de câmp, unde s-a realizat ideea de supersimetrie [ ] QED în sine este teoria unui fermion (electron) Dirac masiv care interacționează cu un câmp gauge abelian (foton) QED Lagrangianul are forma £qed = + ieAr)f - tff Supersimetrizarea electrodinamicii duce la apariția în teoria a patru grade scalare de libertate (în funcție de numărul de grade de libertate fermionilor în electrodinamică: doi pentru un electron și două pentru un pozitron), descrise de două câmpuri scalare complexe GeV-?- , TeV, în funcție de tipul de particule Remarcăm că pentru modelele cu ruperea spontană a supersimetriei, considerațiile teoretice indică faptul că intervalul de masă al superpartenerului GeV- TeV este cel mai de preferat Căutarea de superparteneri este una dintre sarcinile importante ale experimentelor din domeniul fizicii energiilor înalte, inclusiv cele efectuate la colisionarul proton-proton LHC de la CERN cu o energie de proiectare de TeV în sistemul centrului de masă Generalizările supersimetrice ale modelului standard conțin în general interacțiuni care duc la procese care încalcă numerele barionice și/sau leptoni Astfel de procese nu au fost încă descoperite și există restricții severe asupra probabilității lor (mai ales puternice - pentru durata de viață a protonilor) Prin urmare, cele mai realiste sunt modelele supersimetrice cu așa-numita paritate R, care, printre altele, interzice apariția la energii joase a interacțiunilor care încalcă numerele barionice sau leptone R-paritatea este o simetrie discretă suplimentară care împarte toate particulele din model în două clase: par și impar (R-paritate pozitivă și negativă) Toate particulele cunoscute ale modelului standard (precum și bosonii Higgs suplimentari necesari pentru supersimetrizarea modelului standard) sunt considerate pare, iar superpartenerii lor sunt considerați impari Paritatea unei stări cu mai multe particule este egală cu produsul parităților tuturor particulelor, deci o stare cu un superpartener și orice număr de particule obișnuite are o paritate R negativă, în timp ce o stare cu doi superparteneri are un R pozitiv paritate Se presupune că toate interacțiunile păstrează paritatea R Dintre astfel de considerații, cele mai importante sunt reducerea divergențelor pătratice în calculul corecțiilor cuantice în modelele supersimetrice și drept consecință, slăbirea problemei ierarhiei scalelor de gabarit (ADr Mpi), precum și unificarea constantelor de cuplare a gabaritului la energii mari Capitolul Materia întunecată Ca rezultat, într-o coliziune de particule obișnuite, superpartenerii se nasc în perechi (desigur, o pereche nu trebuie să fie formată dintr-o particulă și propria antiparticulă) De asemenea, rezultă că există cel puțin o nouă particulă stabilă - aceasta este cea mai ușoară dintre particulele R-impare Ea este cea mai ușoară dintre superpartenerii de particule ai modelului standard (LSP - cel mai ușor superpartener) - și este o candidată pentru rolul materiei întunecate Deoarece particulele stabile încărcate electric cu o masă de GeV - TeV nu pot constitui materie întunecată (vezi problema ), neutralinos, sneutrinos și gravitinos sunt potențial candidați interesanți în modelele supersimetrice Să le considerăm în ordine Neutralino Un candidat foarte popular pentru rolul particulelor de materie întunecată sunt neutralinos, care aparțin clasei de particule grele care interacționează slab, WIMPob Există trei motive pentru această popularitate În primul rând, neutralinos sunt prezise într-o generalizare supersimetrică a modelului standard al fizicii particulelor În al doilea rând, masele de neutralinos și constantele lor de cuplare se află mai mult sau mai puțin automat în regiunea pe care am luat-o în considerare în secțiunea , adică densitatea de masă a neutralinos relic poate fi valoarea necesară pcdm ~ , pc În cele din urmă, neutralinos participă la interacțiuni slabe, iar secțiunile transversale pentru anihilarea lor și împrăștierea elastică de către particulele modelului standard, deși mici, sunt în regiunea accesibilă experimental (vezi Fig ) Neutralino este un nume general pentru fermionii neutri din punct de vedere electric, care sunt combinații liniare de superparteneri ai bosonului Z, fotonului și bosonilor Higgs neutri Există patru fermioni Majorana în extensia supersimetrică minimă a neutralino-ului Ideea este că extensiile supersimetrice ale Modelului Standard conțin în mod necesar cel puțin două dublete Higgs, deci există cel puțin doi superparteneri ai bosonilor Higgs, bosonii Higgs Încă doi fermioni neutri sunt fotino și superpartenerul Z-bosop, care sunt combinați prin termenul calibrino (daidgpo în literatura engleză) Neutralinos participă la interacțiunile cu gabaritul modelului standard împreună cu partenerii lor Prin urmare, dacă în Universul timpuriu au fost realizate temperaturi peste scara energetică a maselor superpartenere, Г > М$ apoi neutralinos, împreună cu alți superparteneri ai particulelor modelului standard, au fost în echilibru termic în plasma primordială Dacă cel mai ușor neutralino este și cel mai ușor dintre toți superpartenerii adică este un LSP, atunci astfel de neutralino formează cel puțin una dintre componentele materiei întunecate Contribuția neutralino (ne vom referi întotdeauna la neutru-LSP în această secțiune, dacă nu se specifică altfel) la modernul Considerăm aici doar extensia supersimetrică minimă a Modelului Standard, lăsând fără discuție astfel de candidați pentru rolul materiei întunecate precum singlinos, axinos etc Particule stabile în teoriile supersimetrice Densitatea de energie a Universului poate fi estimată aproximativ folosind formula ( ), unde ar trebui să setăm qx = , g*(tf) - , iar pentru secțiunea transversală de anihilare, folosind estimarea ( ) Ca urmare, vom avea t mm Q q L- ( A'/ V n" = * *' P( \ GeV GeV TV/dg) ( , ) ( , ) unde Q'vv este constanta gauge a interacțiunii slabe Pentru cea mai interesantă gamă de masă neutralino GeV și m -> Mz Prin urmare, un neutralino cu o masă My ~ GeV poate explica materia întunecată din Univers În acest caz, un mecanism de stingere realist asigură un schimb de superparteneri z-lepton pe canalul T, iar un amestec de bino și xngcino poate fi o particule de materie întunecată Pentru modele specifice, însă, ierarhia maselor din sectorul Higgs este destul de caracteristică: unul dintre bosonii Higgs are o masă de GeV și proprietăți apropiate de cele ale bosonului Higgs Model Standard, în timp ce restul, inclusiv A, au mult mase mai mari În plus, masele superpartenerilor fermionilor modelului standard sunt considerabil mai mari decât Mz - În astfel de modele, după cum se poate observa din ( ), densitatea de masă a neutralinosului foarte ușor ar fi prea mare Pentru cazul noilor bosoni Higgs grei, considerăm neutralinos cu mase Mz/ Mz (pretutindeni vorbim despre neutralinos care sunt LSP-uri) În acest caz, contribuția bosonului Z la constantele af și bf este suprimată de factorul Mx/ Mx', iar contribuția superpartenerilor mai grei (diagrama din dreapta în Fig ) este, de asemenea, în general, mică Ținând cont de suprimarea secțiunii transversale de anihilare de neutralino-la-fermion în comparație cu estimarea ( ), concluzionăm că densitatea de masă prezisă a neutralinos relicve cu Mx > Mz, de regulă, depășește valoarea cerută Pcdm - , pc , adică pentru astfel de mase avem problema supraproducției de neutralinos Neutralinii relativ grei, Mx > Mz, pot furniza în continuare densitatea de masă a materiei întunecate, dar acest lucru este posibil numai în anumite condiții ale parametrilor modelului, care implică de obicei relații speciale între masa neutralino și masele unor superparteneri O astfel de soluție la problema supraproducției de materie întunecată este destul de posibilă, dar se pune întrebarea cu privire la gradul de naturalețe al relațiilor corespunzătoare dintre parametrii modelului Chiar și în extensia supersimetrică minimă a modelului standard, MSSM (Minimal Supersymmetric Standard Model), există mulți parametri care sunt suplimentari la masele și constantele de cuplare ale particulelor din modelul standard Există restricții la majoritatea acestor parametri necunoscuți, care decurg din rezultatele experimentelor de coliziune, din studiile dezintegrarilor rare ale mezonilor K, B și a altor particule etc Cu toate acestea, există intervale permise de parametri în care neutralino acționează ca o particulă de materie întunecată - WIMP Cele mai multe dintre aceste regiuni sunt caracterizate prin secțiuni transversale relativ mari pentru împrăștierea elastică a neutralinos pe un nucleon, astfel încât neutralinos galactic pot fi detectați prin experimente existente sau planificate privind căutarea directă a materiei întunecate, despre care am discutat în Secțiunea , vezi Fig Acest lucru este ilustrat în Fig Ca exemplu de generalizare supersimetrică auto-consecventă și acceptabilă din punct de vedere fenomenologic a Modelului Standard, unde numeroase mase și constante de cuplare într-o teorie de energie joasă sunt determinate doar de câțiva parametri, luați în considerare modelele mSUGRA (supergravitație minimă) Aceste modele presupun că supersimetria este ruptă spontan într-un sector special "ascuns", iar această încălcare este transferată în sectorul de câmp al Modelului Standard datorită interacțiunilor gravitaționale În același timp, pe o anumită scară mare de energie a magnetismului, indiferent de aroma și încărcătura din grupul gauge al Modelului Standard, toți scalarii - superparteneri ai fermionilor Modelului Standard și dublete Higgs - dobândesc aceleași mase m ; iar toți superpartenerii bosonilor gauge - gauginos - dobândesc aceleași mase AD/ Capitolul Materia întunecată ' mzo (GeV) Orez (A se vedea insertul pentru o versiune color, p ) Predicții ale modelului MSSM pentru secțiunea transversală de împrăștiere elastică independentă de spin a unui neutralino pe un nucleon ( / Zonele colorate corespund valorilor parametrilor în concordanță cu experimentele cu accelerator) și conducând la Qv ≈ , Zona albastră exclusă de căutările directe ale materiei întunecate în experimentul subteran XENON În regiunile verzi, secțiunea transversală de anihilare neutralino este mare datorită anihilării rezonante prin bosonul Z sau unul dintre MSSM Higgs bosoni, cu L/d-m Mz/ / , vezi discuția de mai jos În regiunile galben și violet, există o degenerare aproximativă între neutralino și alt superpartener, iar suprimarea concentrației de neutralino din Univers se datorează anihilarea neutralino-ului cu acest superpartener În regiunea gri, sunt la lucru alte mecanisme de suprimare, asociate de asemenea cu parametrii de reglare fină Sunt prezentate, de asemenea, zonele de semnal posibil în experimentele DAMA, CoGENT și CRESST și nivelurile așteptate de sentimente durata experimentelor LUX și XENON T Constantele de cuplare triliniare de persistmetrie ale dubletelor Higgs (și există două dintre ele în generalizarea minimă supersimetrică - una Hg: furnizează masă quarcilor sus, iar cealaltă, HD - quarcilor down și leptonilor) cu alte câmpuri scalare Aceste constante au dimensiunea masei și se presupune că sunt proporționale cu constantele de cuplare Yukawa corespunzătoare cu un factor dimensional comun A Observăm că în cele mai simple modele, scara λ/ se presupune a fi egală cu scara teoriei Marii Unificări λ/gut ~ GeV Acest lucru se datorează acelei circumstanțe că constantele de cuplare ale modelului standard (ale căror valori se modifică odată cu scara de energie din cauza efectelor cuantice) se apropie reciproc pe măsură ce scara de energie crește În generalizări supersimetrice minime ale Modelului Standard, toate trei Particule stabile în teoriile supersimetrice nye constantele de cuplare sunt combinate pe scara L/gut? t-e- deveniți egali unul cu celălalt Acesta este un argument puternic în favoarea modelelor supersimetrice ale Marii Unificări care apar doar la scara A/gut- Pe lângă parametrii tridimensionali tn$, LD/g, - , există și un parametru adimensional tg ( , care fixează raportul mediilor de vid ale câmpurilor Higgs, tg/ = (Hu} / {Hp) } Masele Higgsino de pe scara M se presupune că sunt egale cu încă un parametru dimensional q, a cărui valoare se dovedește a fi o valoare fixă a masei bosonului Z Mz, dar semnul lui q rămâne altul ( discret) parametru liber mSUGRA după varianta cu mai puțini parametri liberi (deci, de exemplu, tg in nu mai este arbitrară, iar masa gravitino este atunci) Cu ajutorul corecțiilor cuantice, toți parametrii de masă și constantele de cuplare ale modelului mSUGRA se modifică pe măsură ce scara de energie Q scade de la M la Mz Valorile constantelor de cuplare și ale maselor date pe scara M în termeni de patru parametri (și semn) sunt condițiile inițiale pentru ecuațiile grupului de renormalizare Setul de condiții inițiale pe care l-am descris se numește universal, iar din punct de vedere fenomenologic, alegerea lui se datorează necesității de a suprima interacțiunile care conduc la energii scăzute la procese de spargere a aromelor în sectoarele de quarc și lepton Contabilitatea corecțiilor cuantice duce la rezultate importante La energii joase, constantele de cuplare și parametrii de masă încetează să mai aibă proprietatea de universalitate În special, masele particulelor cu numere cuantice diferite diferă semnificativ Masele bosonilor gauge - superparteneri ai bosonilor gauge - cu corecțiile cuantice principale luate în considerare, evoluează cu scala de energie proporțional cu constantele de cuplare gauge corespunzătoare În extensiile supersimetrice minime ale modelului standard, constanta gauge a interacțiunilor puternice crește odată cu descreșterea scării de energie, în timp ce constantele gauge ale sectorului electroslab, dimpotrivă, scad Astfel, având condiții inițiale universale pentru ecuațiile grupului de renormalizare pe scara M, pe scara electroslabă obținem gluino ca cel mai greu gaugino, iar bino, superpartenerul bosonului gauge al grupului ( ( )Y), va fi Pentru parametrii de masă ai sectorului scalar, situația este mai complicată, deoarece atât constantele de interacțiune gauge, cât și Yukawa contribuie deja la evoluția grupului de renormalizare în ordinea principală a teoriei perturbațiilor Pe măsură ce energia scade, corecțiile cuantice din cauza interacțiunilor gauge conduc la o creștere a parametrilor de masă, în timp ce corecțiile datorate interacțiunii Yukawa, dimpotrivă, scad n valoarea constantei de cuplare, cu atât efectul este mai mare Ca urmare, squarkurile din stânga sunt cel mai greu, iar unul dintre somni este cel mai ușor Superpartenerul t-leptonului drept Evoluția grupului de renormalizare a maselor superpartenerului este ilustrată în Fig În sectorul xnggs, corecțiile cuantice datorate interacțiunilor cu quarcii grei din a treia generație (t- și -quarks) duc în cele din urmă la ruperea spontană a simetriei electroslabe la o scară de ordinul a GeV (vezi Fig , unde expresia e care este masa În cazul general, parametrul q poate fi complex, ceea ce servește ca o sursă suplimentară de încălcare a CP în sectorul cronilor Capitolul Materia întunecată Orez Un exemplu de evoluție a grupului de renormalizare pentru parametrii de masă mSUGRA /PO] Ca date inițiale pe scara A/gut ~ IO GeV, am ales: AD/ = GeV, apoi = GeV, A = , tg/ = și p , m= GeV -' t (GeV) Nicio ruptură de simetrie electroslabă Orez (A se vedea insertul pentru versiunea color, p ) Regiuni inacceptabile din punct de vedere fenomenologic și regiuni din spațiu preferate din punct de vedere cosmologic (AD^to) pentru modele: mSUGRA [ ] cu ] cu Aq = -m\/ , tg/ = u /z > (dreapta) Sunt prezentate liniile constante de masă ale celui mai ușor boson Higgs (interval realist - GeV) În figura din stânga, regiunea albastră alungită corespunde materiei întunecate neutralino, regiunea de deasupra și regiunea maro de dedesubt sunt interzise din punct de vedere cosmologic (prea multe relicve neutralinos și LSP - o particulă încărcată electric, superpartenerul este, respectiv, t-an) ), sub regiunea LSP maro se află gravitino (a se vedea discuția din secțiunea ), zona din stânga liniei verzi continue este exclusă de datele Large Hadron Collider, liniile gri indică valorile tg / ; regiunea acceptabilă din punct de vedere fenomenologic în care neutralino poate fi materie întunecată este m/ ~ GeV, apoi ~ GeV În figura din dreapta, regiunea permisă cosmologic este marcată cu roșu, în negru este regiunea în care neutralino formează toată materia întunecată, în regiunea LSP verde este o particulă încărcată electric, superpartenerul cuarc-ului t; regiunea acceptabilă din punct de vedere fenomenologic în care neutralino poate fi materie întunecată este m^/ ~ GeV, apoi ~ GeV cele mai simple variații) rezultate din numeroasele căutări nereușite ale manifestărilor sale, există doar trei regiuni înguste în spațiul parametrilor pentru care relicva neutralino va furniza pe deplin toată cantitatea necesară de materie întunecată din Univers, vezi Fig , Acest lucru se datorează faptului că datele experimentale disponibile se dovedesc a fi incompatibile cu existența neutralinos stabili la lumină în cantitatea necesară pentru a explica materia întunecată Mai greu Capitolul Materia întunecată neutralinos ușoare acceptabile din punct de vedere al experimentului, deoarece majoritatea spațiului parametrilor sunt inacceptabile din punct de vedere al cosmologiei: după cum urmează din estimările de mai sus, neutralinos relicte grele ar aduce o contribuție prea mare la densitatea de energie din Univers regiuni acceptabile din punct de vedere cosmologic din spațiul parametrilor (LD/g, tio); prezentate în fig corespund situațiilor în care secțiunea transversală de anihilare a neutralinosului este crescută semnificativ într-un fel sau altul, ceea ce duce la o scădere a densității de masă a relicvelor neutralinos comparativ cu estimarea ( ) În general, o astfel de soluție la problema materiei întunecate din punctul de vedere al parametrilor de energie scăzută ai mSUGRA nu mai arată naturală Cu toate acestea, din punctul de vedere al valorilor inițiale ale parametrilor, această soluție nu pare încă pretențioasă Orez (Consultați insertul pentru versiunea color, p ) La fel ca la curse dar pentru modelul / ] cu un parametru suplimentar în sectorul Higgs comparativ cu CMSSM Regiunea umbrită în roz în colțul din stânga sus este interzisă din cauza existenței ruperii spontane a simetriei electroslabe În interiorul regiunii albastre, materia întunecată este explicată prin neutralino Deci, în modelul mSUGRA, toate domeniile de interes pentru cosmologie se referă la cazul neutralinos grele în acest caz, trebuie să fie implicat unul sau altul mecanism de intensificare a anihilării neutralino astfel încât acestea să nu aducă o contribuție excesivă la densitatea energetică a Universului Unul dintre domeniile în care acest lucru poate fi realizat (vezi Figura ) apare doar la modelele cu tg mare În această regiune a spațiului parametrilor, amplificarea anihilării neutralino are loc deoarece masa a cel puțin unuia dintre bosonii de Higgs neutri grei suplimentari (nx doi pentru sectorul xnggs cu două dublete - scalar H) și pseudoscalar A) este aproape aceeași cu masa perechii neutralino L /, y ~ w / y (și / sau LLv ~ t) Deoarece în limita Nerlatpvist energia neutralino aproape coincide cu nx Particule stabile în teoriile supersimetrice masa, neutralino se anihilează în mod rezonant în canalul S în bosoni Higgs slab virtuali, care apoi se descompun în particule ale modelului standard, NN -► A*,H* -> particule ale modelului standard, ca urmare a căror secțiune transversală de anhilare crește de câteva ori Este clar că acest tip de soluție la problema supraproducției neutralino necesită o selecție destul de specială a parametrilor Celelalte două regiuni corespund modelelor cu așa-numitele co-LSP-uri Acestea sunt modele în care masele LSP și cel mai ușor superpartncr al său, NLSP, sunt aproape degenerate În acest caz, co-LSP pentru o regiune (banda îngustă din Fig de-a lungul graniței regiunii interzise din punct de vedere cosmologic, în care LSP este un scalar încărcat) este cel mai ușor slipton, o stare mixtă dominată de superpartenerul z-leptonul drept, iar pentru cealaltă regiune (bandă îngustă în diagrama din fig de-a lungul regiunii interzise de cerința ruperii spontane a simetriei electroslabe) - cea mai ușoară stare de masă a sectorului squark - superpartenerul t- cuarc Deoarece LSP și co-LSP sunt aproape degenerate în masă, stingerea lor are loc aproape simultan, T^SP w t'Jo-lsp Prin urmare, toate canalele de anihilare se dovedesc a fi importante: LSP + LSP -> particule model standard, NLSP + LSP -* Particule model standard, NLSP + NLSP -> Particule model standard O creștere a numărului de canale de anihilare face posibilă reducerea concentrației reziduale de neutralino Acest lucru este facilitat de amplificarea rezonantă a fiecărei secțiuni din canalul t Un astfel de mecanism funcționează, dar numai într-o regiune îngustă a spațiului parametrilor, unde (tm)nlsp-rabsp î^lsp A m hilsp IO- eV are loc cu mult înainte de epoca nucleosintezei ceea ce înseamnă că prezența gravitinosului stabil la lumină nu contrazice cu siguranță restricțiile privind numărul de componente relativiste din plasmă în era nucleosintezei Să începem cu modele în care gravitinoul era în echilibru cu particulele de plasmă primordiale (alte posibilități vor fi discutate mai jos) Gravitino G va fi în echilibru atâta timp cât vitezele de reacție Xx + G ~ X + Xs ( , ) (unde Xi, i = , , sunt alte particule de plasmă) depășesc rata de expansiune a Universului Procesul ( ) are loc prin schimburi de canale s, t și u ale particulelor virtuale Y = Хі Х , (vezi Fig ) Fiecare diagramă include Orez Diagrame care contribuie la -> procese cu producerea (absorbția) gravitinosului în plasma primordială, Y, Xi, i - , , - alte particule, de exemplu particule din Modelul Standard și superpartenerii lor una dintre particulele Xi , i = , , trebuie să fie un superpartener) Capitolul Materia întunecată vârful interacțiunii particulelor Xi, X , proporțional, de exemplu, cu o constantă de cuplare gauge g și cu vârful interacțiunii acestor particule cu gravitino ( ) Ca urmare, la temperaturi ridicate, când T ms, M\, domină procesele cu interacțiune ( b) între gravitino și gaugino, iar pentru secțiunea transversală de împrăștiere ( ) avem estimarea M? D (secțiunile transversale ale proceselor cauzate de interacțiunea ( a) dintre gravitinos și sfermioni conțin un factor suplimentar de suprimare m s/T } Gravitinoul încetează să interacționeze cu plasma la o temperatură Tf, determinată de condiția de terminare a reacției ( ) , T • nx • H(Tf) = x Рі unde px este densitatea de echilibru a particulelor pe care gravitinoul se împrăștie, iar Vq este viteza gravitinoului Să presupunem că gravitinoul încetează să interacționeze cu particulele de plasmă, atunci când gravitinoul și particulele Хід, sunt relativiste, atunci procesele directe și inverse ( ) îngheață simultan Inlocuind nx ~ T , = si tinand cont ca exista o ordine q*(T/) reacții individuale cu diferite particule X, obținem pentru temperatura de întărire y/g^rfja "Ml" ( , ) unde am exprimat o așteptare de vid F în termeni de masă gravitino folosind expresia ( ) Din moment ce F " M , este clar că gravitino-ul se desprinde de fapt de plasma primară, fiind o particulă ultrarelativistă Astfel, evaluarea densității moderne a numărului de relicve gravitinos se realizează în mod similar cu evaluarea densității numărului de neutrini în Modelul Standard Expresia corespunzătoare pentru gravitino este / z / \ " / - DtT) "" ' " ( , ) unde expresia explicită ( ) a fost utilizată pentru entropia plasmei primare la T Problema Să se determine temperatura de separare din plasma primară a gradelor transversale de libertate ale gravitinoului Din ( ) rezultă că ponderea gravitinosului în densitatea totală de energie a Universului modern este egală cu r (tm) / • pZ/ r g m / / ff / Ă f \ / " buc ~ U' eV V J \g*(Tf)J' h?' ( , ) Se poate observa că gravitino-urile stabile cu mase ce depășesc m / ~ eV sunt interzise din punct de vedere cosmologic dacă în Universul timpuriu erau în echilibru cu particulele de plasmă primordiale Aceasta implică o constrângere (aproape) independentă de model pe scara ruperii supersimetriei într-o teorie în care gravitino este un LSP și era în echilibru în Universul timpuriu, IO TeV În situația în discuție, gravitinos vor oferi exact contribuția necesară la densitatea energetică a Universului modern dacă masa lor este m / - eV Această valoare este mai mică decât limita inferioară a masei particulelor de materie întunecată ( ) care rezultă din studiul structurilor, astfel încât relicve gravitinos care se aflau în echilibru în Universul timpuriu nu pot constitui componenta principală a materiei întunecate Pentru ca gravitinoul să fie un candidat pentru rolul particulelor de materie întunecată, este necesar ca temperatura maximă din Univers să fie sub Tf și ca gravitinos să fie produși într-un mod neechilibrat Să trecem la discuția despre mecanismele de neechilibru ale producției de gravitino Deci, să luăm în considerare situația când istoria Universului fierbinte a început cu o anumită temperatură Tmax (adică nu a existat niciodată o plasmă cu o temperatură mai mare decât Tmax în Univers) Să presupunem, de asemenea, că gravitinos nu au fost creați în timpul procesului de încălzire, astfel încât nu există gravitinos în plasmă la temperatura Tmax, în timp ce particulele modelului standard și superpartenerii lor sunt în echilibru termic De fapt, aceasta este o situație destul de realistă din punctul de vedere al posibilelor opțiuni pentru începutul erei Universului fierbinte, în special, teoria inflaționistă Încălzirea primară ar putea avea loc ca urmare a dezintegrarii unui condensat scalar care interacționează cu particule obișnuite, vezi detaliile din a doua parte a acestei cărți Temperatura de încălzire Tmax depinde foarte mult de model, dar în orice caz Tmax Xk + G ( , ) ( , ) Luarea în considerare a acestor două canale principale de naștere ne permite să scriem ecuația Boltzmann pentru densitatea numărului de gravitinos stabili П / în Universul timpuriu, ^+ Rn / = £rX , ,- ( , ) ij unde este lățimea de dezintegrare ( ), Yi este factorul gamma al particulelor X^ în cazul relativist care duce la o creștere a duratei de viață a acestora, nx este densitatea numărului de particule X, (crv)ij este rata de producție gravitino în procesul -> ( ) (produsul secțiunii transversale de producție și viteza relativă a particulelor care se ciocnesc, mediat cu funcțiile de distribuție de echilibru) Am neglijat scăderea densității gravitinos ca urmare a proceselor inverse -" Xi și Xk+G Xi+Xj Aceste din urmă procese sunt nesemnificative atâta timp cât densitatea gravitinoului este departe de echilibru Ecuația ( ) poate fi scrisă pentru raportul gravitino-entropie D / = n / I ca logica din secțiunea ): funcțiile de temperatură (urmăm MxY- și că densitatea de masă modernă este mai mare pentru gravitinourile ușoare Ultima proprietate rezultă din faptul că gravitinosurile ușoare corespund unei scări mici de rupere a supersimetriei , vezi ( ) și, prin urmare, astfel de gravitinos interacționează mai puternic cu alți superparteneri Din ( ) găsim contribuția gravitinos la modernul Oh ~ s° / Rs g J m / Mpi Înlocuind M^ keV Să luăm în considerare doar acest caz După degradarea NLSP-urilor, numărul de gravitinos din volumul comoving va fi același cu numărul de NLSP-uri după ce acestea din urmă au fost stinse Asta da t / Po,s / = mr - Po nlsp, -Mnlsp Capitolul Materia întunecată unde Po,nlsp ar fi contribuția NLSP la densitatea actuală de energie în cazul NLSP-urilor stabile Am evaluat-o pe aceasta din urmă în Secțiunea , unde am văzut, în special, că pentru mase suficient de mari (și destul de realiste) NLSP, L/nlsp > Mz, densitatea lor modernă de masă se poate dovedi a fi de la unu până la trei ordine de mărime mai mare decât densitatea critică, Po,nlsp ~ (Yu - ) rs- Prin urmare, mecanismul descris poate duce la valoarea cerută P / = - Ro s/g/Rs - , pentru gravitinos destul de grei, m / ~ ( , - ) GeV • ■ Problema cu acest scenariu este că că durata de viață NLSP calculată conform ( ) se dovedește a fi mare, TNLSP - ^NLSP ~ b • C • \ ПІЗ/ \ GeV/ GeV Mnlsp Pentru tnlsp > s, dezintegrarea NLSP însoțită de producerea de particule de model standard de energie înaltă (de exemplu, fotoni) apar la sau după epoca formării elementelor chimice ușoare, ceea ce poate duce la o contradicție cu rezultatele teoriei a nucleosintezei primordiale (vezi sfârşitul capitolului ) Această dificultate nu apare dacă gravitinos sunt încă relativ uşoare (m/ GeV) Observăm că în scenariul descris, gravitinos formați în dezintegrarea NLSP sunt inițial relativisti Ele practic nu interacționează cu particulele de materie obișnuită și se "răcesc" doar datorită expansiunii Universului Aceasta înseamnă că gravitinos acționează eficient ca materie întunecată caldă Ele au funcții de distribuție a impulsului netermic, care, în general, afectează creșterea structurilor la scară mică în astfel de modele datorită dispersiei mari a vitezelor particulelor de materie întunecată > Problema Aflați funcțiile de distribuție a impulsului pentru gravitinos care rezultă din dezintegrarea a două particule NLSP după stingerea concentrației NLSP > Problema Fie ca gravitino să formeze materie întunecată și să aibă o masă de MeV, iar NLSP să aibă o masă de GeV și o durată de viață de s Estimați dimensiunea spațială a regiunilor în care neomogenitățile densității sunt suprimate în comparație cu cazul materiei întunecate reci (vezi Secțiunea ) Să ne întoarcem acum la generarea gravitinos în împrăștiere, pentru care este responsabil al doilea termen din partea dreaptă a lui ( ), care crește liniar cu Tmax ca Tmax M\ Este semnificativ pentru Tmax > Mx,ms În acest caz, la T ~ Tmax Particule stabile în teoriile supersimetrice toate particulele, cu excepția gravitinoului, sunt termicizate, iar densitatea numărului de particule de fiecare tip este estimată ca n (T) Parametrizăm suma din partea dreaptă a ( ) după cum urmează: -sp, = {(Tvjtotnț, ij și utilizați estimarea ( ) Principala contribuție la (crv)tot vine din împrăștierea particulelor colorate, în timp ce const numeric este de in ( , ) Raportul gravitino-entropie format ca urmare a proceselor de împrăștiere este estimat ca al doilea termen în ( ), luat la T = Tmax Asta da ^ / Dpax " / = Rs P io el) * SDpat) • (crv)tot ■ Pu (Tmax) TmaxH(Tmax) Numeric ( keV \ ^z/ ~ - \(tm) / J \ / Mx Y / \ TeV/ ' V TeV/ ' \x/g,(Tmax)J ' W ( , ) De aici, este evidentă limita superioară a temperaturii maxime a plasmei primare, care crește liniar odată cu creșterea masei gravitinoului Estimarea ( ) poate fi rafinată prin integrarea numerică a ecuației Boltzmann ( ) Rezultatul corespunzător [ ] pentru modelul supersimetric cu NLSP bino și ierarhia de masă A/nlsp - GeV M\ = TeV este prezentat în Fig Regiunea parametrilor (Tmax,m/ ) deasupra liniei continue este interzisă din punct de vedere cosmologic din cauza supraproducției de gravitinos stabile în Universul timpuriu Această limitare cosmologică este foarte semnificativă, deoarece în modelele simple de încălzire a Universului, temperatura de încălzire depășește T ~ GeV Orez Restricții asupra parametrilor (Tmax; m / ) ca urmare a contribuției gravitinosului relic la densitatea actuală de energie din Univers Zona de deasupra liniei continue este interzisă din cauza supraproducției de relicve gravitinos Linia continuă corespunde estimării ^ / /r - Remarcăm că pentru ierarhia indicată în spectrul de masă al superpartenerilor, în modelele cu (Tmax, m / ), puțin sub linia prezentată în Fig , relicvele gravitinos stabile vor furniza pe deplin materia întunecată a Universului Pentru regiunile semnificativ sub linia continuă, densitatea relicvelor gravitinos va fi Capitolul Materia întunecată insuficient pentru a explica toată materia întunecată După cum vedem din ( ) și din graficul de mai sus, pentru a furniza cantitatea necesară de materie întunecată cu gravitinos relicte, este necesară reglarea fină a parametrilor de natură diferită: valoarea m / este determinată de detaliile modelului, în timp ce valoarea Tmax este determinată de evoluţia Universului Ca exemplu de generalizare supersimetrică auto-consecventă și acceptabilă din punct de vedere fenomenologic a modelului standard, în care numeroasele mase și constantele de cuplare din teoria energiei joase sunt determinate doar de câțiva parametri, iar scara ruperii supersimetriei este suficient de mică încât gravitino se dovedește în mod natural a fi un LSP, luați în considerare un model cu un mecanism de măsurare pentru transferul rupturii de supersimetrie în sectorul de câmpuri al modelului standard Acest model presupune că supersimetria este întreruptă spontan într-un anumit sector de câmp special ca rezultat al dinamicii netriviale Superpartenerii particulelor modelului standard dobândesc mase de rupere supersimetriei ca urmare a interacțiunilor uzuale ale modelului standard Legătura dintre sectorul "ascuns", în care are loc ruperea spontană a supersimetriei, și sectorul de câmp al Modelului Standard este asigurată de câmpuri grele ipotetice, numite mesageri Aceste câmpuri sunt încărcate conform grupului de gabarit al modelului standard, iar interacțiunea cu sectorul "ascuns" duce la împărțirea maselor în sectorul scalar al mediatorilor q, unde M este masa mediatorilor fermionilor (și scara maselor mediatoarelor), iar parametrul L este proporțional cu valoarea așteptată a vidului F, a cărei apariție a dus la ruperea spontană a supersimetriei în teoria completă De obicei domeniile mediatorilor sunt alese astfel astfel încât să formeze multiplete complete în raport cu grupul Grand Unified Theory (de ex S/ ( )) În acest caz, unirea constantelor de cuplare gauge ale Modelului Standard pe scara A/gut nu este stricata În plus, interacțiunile gauge ale mediatorilor trebuie aranjate astfel încât să se evite anomaliile cuantice Mediatorii interacționează direct cu câmpurile din sectorul de calibrare al modelului standard Corecțiile cuantice dintr-o singură buclă datorate mediatorilor virtuali duc la apariția unor mase gaugino diferite de zero pe scara A/, L/A(M) ~ ^A, ( , ) G unde a este constanta de cuplare de calibrare corespunzătoare Câmpurile din sectorul scalar al extensiei supersimetrice a modelului standard primesc contribuții diferite de zero la masele pătrate la nivelul teoriei perturbației cu două bucle, / (y \ m|(Af) ~ ( - ) A ( , ) \ tg/ Coeficienții de proporționalitate din ( ) și ( ), în general, sunt diferiți pentru diferite domenii Particule stabile în teoriile supersimetrice Deci, în modelele cu mecanism de transmisie gauge, încălcările de supersimetrie ale maselor superpartenerilor particulelor din modelul standard depind de numerele lor cuantice, iar masele scalarilor și fermionilor se dovedesc a fi de același ordin, mx ~ mf ~ £d Faptul că interacțiunile de calibrare sunt independente de arome asigură că pe scara M nu există parametri suplimentari (comparativ cu cei deja disponibili în Modelul Standard) care să încalce aroma Parametrii de acest fel includ, de exemplu, elemente în afara diagonalei din baza gabaritului matricei de mase pătrate de squarks și sleeptons, m^ Interacțiunile gravitaționale în cazul general pot duce la apariția unor astfel de contribuții Estimarea valorii acestor contributii ca constatăm că restricțiile fenomenologice asupra valorilor elementelor off-diagonale (următoarele, de exemplu, din căutarea dezintegrarilor rare ale leptonilor și mezonilor), -Am/ab GeV Înlocuind această estimare în ( ), ( ), obținem x/F > λ > TeV, m / > eV În aceste modele, gravitinos sunt LSP-uri În ceea ce privește spectrul de superparteneri ai particulelor obișnuite ale modelului standard, în funcție de parametrii modelului NLSP, va exista fie un superpartener neutralino, fie unul drept t-lepton Cel din urmă caz este mai frecvent Remarcăm că mediatorii și câmpurile sectoriale ascunse acționează ca o sursă suplimentară de gravitinos în modelele cu un mecanism de măsurare pentru transferul ruperii supersimetriei Contribuția lor poate modifica ușor estimările prezentată în fig Am luat în considerare modele cu gravitinos ușori, m / G t> ug L U NS V PI Mri (Țns') adică m / > TeV Capitolul Mai mult decât atât, consistența unor astfel de modele cu cosmologia necesită fie un LSP foarte ușor (dacă este stabil) Mlsp ~ MeV, fie un gravitino și mai greu Pentru modelele în care gravitinoul greu nu a adus principala contribuție la densitatea de energie a Universului timpuriu (de exemplu, nu a fost niciodată în echilibru termic), aceste restricții nu se aplică Cu toate acestea, dezintegrarile tardive gravitino pot afecta predicțiile nucleosintezei primordiale Prin urmare, pentru o anumită masă gravitino, ne putem aștepta la o limită superioară a concentrației de neechilibru a unor astfel de gravitinos și, prin urmare, a temperaturii de încălzire a Universului Axioni și alți plămâni particule cu viață lungă Multe extensii ale modelului standard au noi particule scalare sau pseudoscalare Într-o serie de modele, unele dintre ele se dovedesc a fi atât de ușoare și care interacționează slab, încât durata lor de viață depășește semnificativ vârsta actuală a Universului, ceea ce înseamnă că pot fi considerate candidați pentru rolul particulelor de materie întunecată Dintre astfel de modele, potențial interesante din punct de vedere al cosmologiei, se pot enumera modele cu axioni de lumină (vezi mai jos), dilatoni, familon, sgoldstino etc Să luăm în considerare proprietățile generale ale unor astfel de modele Deoarece, prin presupunere, noile particule interacționează foarte slab cu particulele modelului standard, ele trebuie să fie neutre în raport cu interacțiunile cu gabaritul modelului standard, iar posibilele constante de interacțiune Yukawa trebuie să fie foarte mici Pentru particulele scalare S și particulele pseudoscalare P, aceste cerințe fac posibilă scrierea Lagrangianilor invarianți de gabarit de forma C-SFP = ■ SF^F^, C PFF = ■ PF^Fx^", ( , ) unde este intensitatea câmpului măsurat fie al grupului St ( )c, fie al grupului SU( )W, fie al grupului t/(l)y Aici, parametrul A are dimensiunea masei și, în sensul său, este scara de energie a noii fizici, cu care este asociată apariția unor noi particule de lumină S și/sau P Acest parametru trebuie să fie suficient de mare, atunci interacțiunile lui S și P cu bosonii gauge vor fi într-adevăr slabe În legătură cu aceasta, în ( ) apar operatori invarianți de gabarit de cea mai mică dimensiune; în principiu, expresiile ( ) ar putea fi completate, de exemplu, cu termeni de tip A S(FMP) , dar efectele lor ar fi și mai puternic suprimate la energii mult mai mici decât A Se determină constantele adimensionale Csff-, Cpff prin detaliile teoriei energiei înalte: pentru estimările noastre, ele pot fi considerate numere de ordinul unității În baza obișnuită a câmpurilor Modelului Standard, interacțiunile gauge-invariante ( ) sunt interacțiunile scalarilor și pseudoscalarii cu o pereche de fotoni , gluoni, perechi Z -, ZZ- și I/+IV" Interacțiunile cu fermionii din Modelul Standard pot fi, de asemenea, construite Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă Se poate face folosind combinații de câmpuri invariante cu gabarit Deoarece S și P sunt singlete în raport cu S( ( )c x SU( )W x I ( )r), nu există combinații de tipul 'f'ph și P'ph'f'f invariant (de aici și de acum înainte, w desemnează câmpurile de fermioni ale modelului standard ) Operatorii gauge-invarianți de cea mai mică dimensiune au forma HmPf, unde H este câmpul Engler-Braut-Higgs, prin urmare, în ordinea principală în Λ, interacțiunile a formei CSHff = £pp// = • RNf^A Presupunând, pentru certitudine, că constantele YsHff și Yspff sunt comparabile în ordinea mărimii cu constantele obișnuite de fermion Yukawa din modelul standard, ținând cont de media în vid diferită de zero câmpul Engler-Braut-Higgs pentru scalari și pseudoscalari, ne putem aștepta la energie scăzută lagrangie de interacțiune cu următoarea structură: £Sff = sw, £Pff = ( , ) unde constantele adimensionale Csff și Cpff se vor presupune de asemenea a fi mărimi conform rând de unitate Interacțiunile ( ) și ( ) fac posibilă estimarea lățimilor de dezintegrare ale particulelor P și S în particule ale Modelului Standard (desigur, vorbim despre dezintegrari permise cinematic), ( , ) Gr(£)-^ D mF(S) y-, ^*' ffA ' unde A desemnează bosoni vectoriali (am omis posibili factori de prag) Din cerința ca durata de viață a particulelor să depășească vârsta universului, TS(P) = G (R) >i - , obținem, la o scară fixă A, o limită superioară a masei particulelor care poate revendica rolul particulelor de materie întunecată, mP(S) Sarcina Utilizarea prezentată în fig date pentru a rafina constrângerea ( ), considerând dezintegrarea în doi fotoni ca canal dominant Să luăm acum în considerare problema generației de scalari sau pseudoscalari relicve în Universul timpuriu Există mai multe mecanisme care duc la apariția acestor particule în universul în expansiune Două dintre ele pot fi considerate destul de universale pentru această clasă de modele: generarea de particule ca urmare a dezintegrarii direcțiilor plate (condens) și producția termică de particule în plasma primară (alte mecanisme de generare vor fi luate în considerare mai jos folosind model cu axioni ca exemplu) Să discutăm aceste mecanisme, folosind notația S pentru noua particulă pentru definiție Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă Fie ca un câmp scalar φ să formeze un condensat în Universul timpuriu Reamintim (vezi Secțiunea ) că ne referim la un condensat ca un câmp uniform care oscilează la timpi suficient de târziu, când tf > H Cu alte cuvinte, condensatul este o stare coerentă a particulelor (c) în repaus Lăsați ambele particule φ și particulele S să interacționeze atât de slab cu alte particule încât să nu ajungă într-o stare de echilibru termic cu plasma primară Vom presupune că particulele (c) interacționează cu scalarii S prin intermediul Lagrangianului φ / , unde μ este constanta de cuplare a dimensiunii masei Apoi lățimea dezintegrarii φ -> SS este estimată ca R ІbtGTPy ( , ) Dacă lățimile de dezintegrare în alte canale nu depășesc ( , ) în ordinea mărimii, atunci dezintegrarea condensatului (c) va avea loc la o temperatură Tf, h astfel încât ° * r^ss ~ H(Tf = MP Fie ca densitatea de energie a condensatului f în acest moment să fie pf și, în consecință, densitatea numărului de particule f în descompunere este Pf ~ pf/tpf, vezi Secțiunea Imediat după epoca de dezintegrare a particulelor f, densitatea numerică a particulelor S este estimată ca erf/gpf unde e este fracția de particule φ care se descompun în particule S După ce particulele S devin non-relativiste, densitatea lor de masă va fi msT unde, pentru simplitate, nu scriem factorul în funcție de q* Aceasta oferă contribuția particulelor S la densitatea de energie curentă, ps ~ tp to Rs Rs erf ~ ( A ( , ) Este clar că prin alegerea parametrilor este posibil ca această valoare să ia valoarea necesară ~ , Rețineți că ultimul factor din ( ) trebuie să fie mic pentru aceasta Să luăm acum în considerare producția de scalari sau pseudoscalari lumini ca rezultat al împrăștierii particulelor modelului standard în plasma primordială Întrucât interacțiunile ( ) și ( ) sunt de trei particule, iar constantele de cuplare corespunzătoare sunt foarte mici, atunci procesele principale din plasmă la o temperatură T L care conduc la producerea și absorbția de S vor fi procesele de "-> împrăștiere S + X ^X + X ( , ) După cum discutăm în a doua parte a cărții, dezintegrarea condensului poate fi accelerată de efectele colective asociate cu amplificarea Bose Nu luăm în considerare această posibilitate aici pentru simplitate Pentru certitudine, presupunem că densitatea de energie a condensatului (c) este mică în comparație cu densitatea de energie a componentei fierbinți a mediului Capitolul Materia întunecată Aceste procese sunt similare cu procesele ( ) pe care le-am considerat pentru gravitino Diagramele legate de procese ( ) coincid schematic cu diagramele din fig (cu schimbarea evidentă a lui G în S) Din ( ) și ( ) obținem următoarea estimare pentru secțiunea transversală a proceselor de împrăștiere dominantă ( ), ceea ce este adevărat în cazul care ne interesează, ms Problema Neglijând limitarea de la nucleosinteză, estimați ponderea particulelor (P) în densitatea totală de energie a Universului modern pentru modele în care particulele (P) se desprind de plasmă fiind deja nerelativiste, ceea ce înseamnă pot revendica rolul materiei întunecate reci Dacă temperatura maximă din Universul timpuriu nu a depășit Ts, atunci densitatea particulelor S relicve ns(To) este suprimată în comparație cu cazul de echilibru În acest caz, masa ms poate atinge valori de keV și mai mari Analiza acestei posibilități se realizează în același mod ca și pentru gravitino și nu o prezentăm aici Observăm doar dependența de model a contribuției particulelor la densitatea de energie curentă Qs os ms/A , care este determinată de forma interacțiunilor ( ) și ( ) Ne întoarcem acum la o discuție despre o clasă deosebit de interesantă de modele în care apar particule ușoare, cu viață lungă, care interacționează slab Vorbim de modele cu simetrie Peccei-Quinn și axioane Această simetrie oferă o soluție la problema conservării CP în interacțiuni puternice, iar axionul este o consecință directă a existenței unei astfel de simetrii Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă Esența problemei este următoarea [ , , ] La Lagrangianul Modelului Standard (vezi Anexa B), se pot adăuga următoarele contribuții: D£o \u d ^ ( - ) unde = Ps/( tt) este constanta de interacțiune puternică, Gapt/ este tensorul intensității câmpului gluonului, a = ^p,l'XpG^ este tensorul dual și vo este un parametru arbitrar adimensional, comod de prezentare ulterioară) Interacțiunea ( ) este invariantă în raport cu grupul de gabarit al modelului standard, dar încalcă simetriile P și CP Observăm că contribuția ( ) poate fi scrisă ca o divergență de la un vector (pentru simplitate, considerăm Lagrangianul ( ) în spațiul Minkowski) compus din câmpuri de gluoni G" A* ' D£o = ■ • Unde K" = ■ (g^G* + , iar Gp este un potențial vectorial gluon Aceasta înseamnă că Lagrangianul ( ) nu contribuie la ecuațiile de mișcare, iar contribuția la acțiunea Modelului Standard poate fi redusă la o integrală de suprafață Pentru orice configurații perturbative ale câmpurilor gauge (perturbații mici în raport cu Gp = ), această contribuție este zero, dar nu este cazul configurațiilor de tip instanton Aceasta înseamnă că simetria CP este ruptă la nivel neperturbativ în cromodinamica cuantică (QCD) În plus, luarea în considerare a efectelor cuantice datorate quarcilor duce la apariția unei contribuții anormale de forma ( ) proporțională cu faza determinantului matricei de masă a quarcurilor Mq Această matrice intră în Lagrangian după cum urmează: Lm = Z'MdTsz H" hc Matricea de masă poate fi făcută reală (adică fizică) folosind rotația chirală a câmpurilor de cuarci qL de exemplu! Яѣ, qR e~l$qR-, ( - ) dar o asemenea rotaţie duce la apariţia unui nou termen în lagrangian D£m = ■ ArgfdetM,) ■ G^G^ " ( , ) Nu există niciun motiv să ne așteptăm ca Arg(detMg) = Există și mai puține motive să ne așteptăm ca contribuția "arborele" ( ) și contribuția anormală ( ) să se anuleze reciproc Într-adevăr, prima contribuție există, în general, chiar și în absența quarcilor, în timp ce a doua este asociată cu sectorul Yukawa al teoriei, deoarece masele quarcilor din Modelul Standard sunt proporționale cu constantele de cuplare Yukawa ale câmpurilor de quarci cu câmpul Engler-Braut-Higgs Aceasta se referă la anomalia curentului axial SU( )d, os " Capitolul Materia întunecată Deci, ar trebui adăugate contribuții suplimentare la Lagrangianul modelului standard: D£ = D£o + D£t = (₽ + Arg(det W,))G" G"" " = ■ • G" G'"' ( , ) O G O/i Aceste contribuții rup simetria CF, iar în cazul general, valoarea parametrului Ѳ poate fi de ordinul unității, ~ Contribuția ( , ) duce la consecințe fenomenologice netriviale Una dintre cele mai importante este generarea unui moment dipolar electric diferit de zero (EDM) al neutronului dn, care este estimat ca [ , ] dn ~ Ѳ • IO- • e • vezi ( ) Experimental, EDM cu neutroni nu a fost încă descoperit, iar limitarea acestuia are forma dn e / H iar al doilea termen ar fi invariant dacă faza s-ar schimba în sens invers, H -> e~ r( H Modelul Standard poate fi generalizat astfel încât la nivel clasic ( )p e' Ue, uR -> e ' nd - ar putea fi folosită pentru a transforma Ѳ la zero Datele experimentale demonstrează lipsa de masă a quarcilor de lumină, astfel încât această soluție la problema interacțiunilor puternice CP pare să contrazică experimentul Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă câmpul a(z), numit axion Ca de obicei, proprietățile sale sunt determinate de faptul că sub transformări de simetrie (în acest caz U( )pq) câmpul axionului este transformat ca a(m) -* • a(x) + • fpQ, ( , ) unde , este parametrul de transformare care apare în ( ), iar }pq este parametrul dimensiunii masei care caracterizează scara ruperii simetriei U( )pq Din simetria quarcului lagrangian cu energie joasă în raport cu transformările ( ), ( ) rezultă că câmpul axion și masele quarcului intră în lagrangian în combinație £m = qRTriq exp а \maJ Solicitând ca durata de viață a unui axion să depășească vârsta actuală a Universului, obținem o limită superioară a masei unui axion care este interesantă din punct de vedere al cosmologiei, mpa ІО- eV) ar fi produse efectiv în stele, ceea ce ar duce la o modificare a evoluției acestora din urmă față de cea standard Astfel de modele sunt închise de la observațiile astronomice Astfel, este logic să luăm în considerare numai axioanele cu un Aqcd, mu(T) ~ mQ pentru T Aqcd, masa axionului depinde de temperatură după cum urmează [ ]: ma(T) g , • t"( ) • T > Aqcd- ( ) Remarcăm că axionii cu mase mai mici, m - eV, pot forma și materie întunecată Capitolul Materia întunecată Masa (scara logaritmică, eV) Orez Restricții experimentale asupra spațiului parametrilor modelelor cu axioni care constituie materie întunecată [ ] Linia dreaptă înclinată "axion KSVZ" corespunde predicțiilor modelului KSVZ iar zona umbrită de-a lungul ei este răspândirea predicțiilor majorității modelelor cu axioni De aici și din ( ) obținem o estimare a temperaturii Universului, la care încep oscilațiile unui câmp axion omogen: Tosc ~ MeV ■ TPa \ IO " eV Aqcd \° MeV) ( ) Observăm că pentru un axion nu prea ușor, ma > IO- eV, este valabilă aproximarea ( ) folosită de noi, întrucât pentru astfel de axioni Tosc > Aqcd- Înlocuind temperatura de oscilație ( ) în ( ), se obține Qa ~ , • O -IO " acea eV hî' ( ) Se poate observa că estimarea ( ) este destul de satisfăcătoare, iar dependența de masa axionului este apropiată de proporționalitatea inversă Acest lucru, desigur, este legat de dependența puternică ( ) a masei axionului de temperatură Interesant Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă că mecanismul string de producere a axionilor conduce la aceeași dependență parametrică Qa(ma) ca în formula ( ) Predicții mai specifice pentru masa axionului care formează materia întunecată pot fi obținute din formula ( ) dacă se cunoaște valoarea medie a fazei inițiale Ѳi În modelele cosmologice cu o epocă inflaționistă premergătoare etapei fierbinți, faza inițială este fixată fie după, fie înainte de sfârșitul inflației Primul caz se realizează dacă simetria U( )pq este ruptă după umflare, în așa-numita etapă de încălzire sau deja în stadiul fierbinte În acest caz, faza Ѳi este omogenă numai în regiunea unei dimensiuni liniare caracteristice de ordinul lungimii de corelație a câmpului condensat (a se vedea detaliile în Secțiunea ), care este evident mai mică decât orizontul Cu toate acestea, magnitudinea fazei este aleatorie și diferită în diferite regiuni În stadiul dominat de radiații, dimensiunile fizice cresc mai încet decât orizontul și, prin urmare, în momentul tranziției de fază QCD, există un număr mare de regiuni în interiorul orizontului cu diferite faze inițiale і O medie naivă asupra lor dă g ~ - totuși, luarea în considerare a termenilor care urmează pătraticii în potențialul axion conduce la o estimare numerică mai mare a fazei efective, care determină densitatea de energie, ( ?) ≈ [ ] Înlocuind această valoare în ( ), obținem o predicție pentru masa axionilor care ar forma toată materia întunecată: ma ~ -KG eV ( ) În astfel de modele, axionii de masă mai mică sunt interzise din cosmologie, iar axionii de masă mai mare alcătuiesc doar o parte din materia întunecată Al doilea caz se realizează dacă simetria e/( )p este deja ruptă în stadiul inflaționist și nu este restabilită în nicio etapă ulterioară a dezvoltării Universului După cum sa explicat în Secțiunea și mai detaliat în Partea a acestei cărți, inflația face ca regiunea cauzală primară să se umfle cel puțin la dimensiunea orizontului modern Prin urmare, în întregul Univers vizibil, faza inițială Ѳi este aceeași, dar valoarea ei nu poate fi prezisă În consecință, este, de asemenea, imposibil să se prezică fără ambiguitate masa axionului (sau valoarea parametrului /a) Dacă faza Ѳі în regiunea vizibilă a Universului s-a dovedit a fi o valoare mică, atunci axioanele mai ușoare ( ) nu sunt interzise de cosmologie și pot constitui materie întunecată În al doilea caz, faza inițială Ѳi nu este de fapt uniformă în spațiu Acest lucru se datorează unei caracteristici a etapei inflaționiste: la acesta, fluctuațiile cuantice ale tuturor câmpurilor scalare, care pot fi considerate libere și fără masă, experimentează o creștere Ca urmare, se generează neomogenități de câmpuri scalare pe toate scările spațiale care depășesc dimensiunea orizontului epocii inflaționiste H~^ Amplitudinile pătratice medii ale acestor fluctuații pentru câmpurile normalizate canonic sunt egale cu -£Hina/( mr); detaliile acestui proces sunt discutate în detaliu în partea a doua a cărții Așa cum se aplică la axion Capitolul Materia întunecată aceasta înseamnă că configurația inițială a câmpului axion are forma unde Ѳ(tm) este omogen în spațiu și Ѳi(x) este un câmp aleatoriu care există la toate scările spațiale interesante din punct de vedere cosmologic și este caracterizat de pătratul mediu al amplitudinii Fluctuațiile de fază duc la fluctuații ale densității energetice a materiei întunecate axion Ele nu sunt corelate în niciun fel cu fluctuațiile altor câmpuri și ale materiei obișnuite Astfel de neomogenități necorelate sunt numite moduri de curbură constantă Conform datelor observaționale, contribuția lor nu poate depăși câteva procente din contribuția dominantă a modului adiabatic; pentru mai multe detalii, a se vedea partea a doua a acestei cărți Ambele cazuri considerate* sunt ilustrate în fig pentru spațiul parametrilor (ma ,-, jnfl) Limita condiționată dintre cazuri se desfășoară de-a lungul liniei Pentru a încheia această secțiune, să verificăm în mod explicit că pentru un câmp scalar oscilant omogen cu o masă dependentă de temperatură, cantitatea Pa(t) ma(tj scade cu Vom continua să folosim notația Ѳ pentru acest câmp Să scriem ecuația câmpului din Universul în expansiune ^ + H(Γ)^ + m'(Γ)e = ( ) Înmulțind această ecuație cu dS/dt primim df d \ ptt (dd I I >H ■ I dt \dt J' \dt ^ ^ = dt ( ) Pentru ma(T) H(T), ecuația ( ) poate fi rezolvată aproximativ folosind egalitatea mediilor pe perioada de oscilație, ( ) Ca rezultat, obținem ecuația Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă Orez Constrângeri cosmologice asupra spațiului parametrilor modelelor inflaționiste cu materie întunecată axionică [ ] Axionul poate alcătui toată materia întunecată din regiunile neumbrite corespunzătoare celor două cazuri luate în considerare (primul caz este o bandă îngustă între regiunile fla Qcdm din partea dreaptă a figurii, al doilea caz este cel regiune neumbrită pe partea stângă) Pe lângă limitările datorate absenței unei contribuții notabile a modurilor de curbură constantă, o constrângere asupra parametrilor modelului axion din astrofizică (posibila participare a axionilor la răcirea piticelor albe), o constrângere asupra valorii parametrului Hubble la stadiul inflaționist, sunt prezentate și lipsa unui semnal de la undele gravitaționale relicve (moduri tensoare), iar limitări experimentale - curent fADMX I) și așteptate (ADMX II, proiect CARRACK^ Din aceasta rezultă că Valoarea din partea stângă coincide cu pa, deoarece pa = const ■ = const • m (t){ } (pentru axion constanta de aici este egală cu fpQ, iar pentru câmpul normalizat canonic este egală cu unu) Capitolul Materia întunecată * Alți candidați În plus față de candidații pentru particulele de materie întunecată discutați în acest capitol, discutăm neutrini sterili (Secțiunea ) și bile Q (Secțiunea ) în această carte Toți acești candidați, desigur, departe de a epuiza posibilitățile oferite în literatura de specialitate pentru rezolvarea problemei materiei întunecate Particule de relicve foarte grele Candidații mai degrabă exotici pentru rolul particulelor de materie întunecată sunt particule supergrele stabile (le vom numi particule X) Mx " TeV Amintiți-vă că particulele supergrele stabile, care erau în echilibru termodinamic în Universul timpuriu, sunt interzise din cauza supraproducției de materie întunecată, vezi ( ) Prin urmare, trebuie să presupunem că aceste particule nu au fost niciodată în echilibru termic (mai precis, chimic) cu plasma cosmică Să enumerăm câteva mecanisme posibile pentru generarea de particule grele care pot, în principiu, să furnizeze cantitatea necesară de materie întunecată În primul rând, aceasta este generarea din cauza ciocnirilor de particule de lumină în plasma primară în modelele în care temperatura maximă a plasmei ТіПах este oarecum mai scăzută în Univers și masa particulelor X au fost destul de strâns legate, ( ) unde cm este secțiunea transversală a producției de particule X în ciocnirile de particule de plasmă Suprimarea densității de masă moderne a particulelor relicve în comparație cu cazul echilibrului chimic în Universul timpuriu este legată, desigur, de factorul Boltzmann Remarcăm că condiția de asigurare a densității energetice necesare a particulelor X necesită ajustarea a doi parametri, în general vorbind, de natură absolut diferită: dacă valoarea lui Mx este un parametru de model, atunci valoarea temperaturii maxime a Universului Tmax depinde de mecanismul din spatele încălzirii primare a Universului o Problema Obțineți raportul ( ) Particulele grele pot fi produse și în cursul încălzirii primare, proces care este absolut necesar în modelele cosmologice cu un stadiu inflaționist Luăm în considerare încălzirea post-inflaționară în a doua parte a cărții, dar aici observăm că producția de particule în procesul de încălzire este posibilă până la mase АІх ~ ІО GeV, chiar dacă temperatura maximă este mai mică cu câteva ordine de mărime ±A-~ +| n(M (a)), Verifica Alți candidați O posibilitate și mai exotică apare în modelele în care inflația se încheie cu o tranziție de fază de ordinul întâi Bulele emergente ale noului vid încep să se extindă rapid, pereții diferitelor bule se ciocnesc Local, această coliziune poate fi reprezentată ca o coliziune a particulelor cu o masă caracteristică mn (o valoare de ordinul scării de energie a tranziției de fază sau grosimi inverse a peretelui, vezi Secțiunea ) și o energie caracteristică vm unde este factorul Lorentz al peretelui Astfel, ne putem aștepta la generarea de particule cu mase de până la Mx mm adică depășirea semnificativă a temperaturii încălzirii ulterioare Tmax -C tp În sfârșit, să menționăm mecanismul de producere gravitațională a particulelor grele, care funcționează la sfârșitul etapei de inflație Vorbim despre nașterea particulelor din vid într-un câmp gravitațional nestaționar, care este disponibil în acest caz datorită expansiunii rapide a Universului în stadiul de inflație Acest mecanism nu necesită interacțiuni directe între particulele X grele și alte domenii ale teoriei În acest sens, densitatea numerică prezisă a particulelor X relicve este independentă de model Remarcăm că crearea de particule de către câmpul gravitațional în Universul în expansiune are loc și în alte etape, iar generarea cea mai eficientă are loc în etapele când H ~ Mx- dă în momente ulterioare următoarea contribuție la densitatea totală de energie a Universului : /y/ \ / Rx - ■ - • Mx ■ ( -ț- } De aici, pentru ponderea particulelor X în densitatea totală de energie a Universului modern, obținem p ( m* v/g \IO GeV/ Se poate observa că acest mecanism asigură densitatea corectă a materiei întunecate la Mx ~ IO GeV și duce la supraproducție la mase mari Detectarea materiei întunecate cu Mx GeV ar însemna că parametrul Hubble în stadiul fierbinte nu a atins niciodată Mx- Exotic În încheierea capitolului, observăm că un număr de candidați mai exotici, în comparație cu cei considerați de noi, pentru rolul materiei întunecate au rămas în afara sferei discuției noastre - particule stabile pe timpuri cosmologice sau obiecte asemănătoare particulelor Printre acestea se numără găurile negre relicve, particule ipotetice care interacționează extrem de puternic, axino - superpartenerul axionului, materia oglindă și multe altele Adesea, pentru a explica cantitatea necesară de materie întunecată, parametrii modelelor corespunzătoare trebuie să ia valori nerealiste și; sau necesită suplimentar Capitolul Materia întunecată presupuneri nerealiste despre cursul anumitor procese exotice din Universul timpuriu În orice caz, predicțiile pentru densitatea materiei întunecate în astfel de scenarii se dovedesc a fi puternic dependente de model Unii candidați pentru rolul materiei întunecate - defecte topologice și solitoni - sunt analizați în capitolul Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu După cum am menționat în capitolul , dovezi experimentale directe că temperaturile mai mari decât câțiva MeV au fost realizate în Univers nu există încă Cu toate acestea, este firesc să presupunem că Universul în trecutul îndepărtat a fost încălzit la temperaturi mult mai ridicate În acest sens, este de un interes considerabil studierea proprietăților plasmei spațiale la temperaturi ridicate La diferite temperaturi, proprietățile mediului spațial au fost semnificativ diferite Astfel, la temperaturi de peste MeV, quarcii și gluonii nu formează stări legate - hadronii - iar materia este un mediu quarc-gluoni La astfel de temperaturi, nu există nici un condensat de cuarci, adică nu există nicio încălcare a simetriei chirale (aproximative) Dacă a existat o astfel de etapă în dezvoltarea Universului când temperatura plasmei a depășit GeV apoi, în cursul expansiunii Universului și o scădere a temperaturii acestuia, ar fi trebuit să existe o tranziție de la plasmă de quarc-gluon la materie hadronică, constând din materie incoloră (adică, neîncărcată conform grupului gauge 'С/( ) с vezi Anexa C) particule - pioni, kaoni, nucleoni și alți hadroni În plus, ar fi trebuit să se producă formarea unui condensat de quarc Este destul de probabil că a existat o epocă în Univers cu temperaturi și mai mari, T > МВ\\- ~ GeV Îngrozind situația, putem spune că la astfel de temperaturi simetria electroslabă nu a fost ruptă, iar valoarea medie a câmpului Engler-Brout-Higgs a fost egală cu zero Pe măsură ce temperatura a fost scăzută, a avut loc o tranziție electroslabă, rezultând o valoare diferită de zero Astfel, în capitolul am observat că un mecanism simplu și eficient (și deci foarte probabil) pentru generarea materiei întunecate nebarionice funcționează la temperaturi de ordinul zecilor de GeV sau mai mari; confirmarea experimentală a acestui mecanism ar fi o dovadă directă că a existat o epocă în dezvoltarea Universului caracterizată de temperaturi atât de ridicate Multe mecanisme de generare a asimetriei barionice a Universului (deși nu toate) necesită temperaturi și mai mari, de la GeV la GeV (vezi capitolul ) în funcţie de mecanismul specific Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu câmpul mediu Engler-Braut-Higgs și a existat o încălcare spontană a simetriei electro-slabe SV( )w x Z (l)y la U(l)ern-ul electromagnetic În funcție de temperaturile maxime de la care a început etapa fierbinte a expansiunii Universului și de modul în care fizica funcționează la distanțe ultramice și la energii ultraînalte, modificări ale proprietăților mediului din Univers ar putea avea loc la temperaturi și mai mari, de exemplu , la temperatura Marii Unificări, comparabilă cu A/gut ~ IO GeV sau la temperaturi intermediare MEW • MeV au fost realizate în Univers) Ideea este că această tranziție aparent nu a lăsat "urme" în Universul modern accesibil verificării experimentale (cu excepția unor propuneri destul de exotice, de exemplu, formarea de "pepite" de quarci cu un număr mare de quarci ciudați [ ]; menționăm în acest sens (mai multe despre axionii ca candidați pentru rolul materiei întunecate, unul dintre mecanismele de generare a căreia se bazează pe însuși faptul tranziției chirale în Universul timpuriu și este puțin sensibil la dinamica acestei tranziții, vezi Secțiunea ) Studiul tranzițiilor de fază în universul care se răcește nu este doar de interes academic, ci ne permite și să aruncăm o privire nouă asupra unora dintre misterele cosmologiei moderne Printre acestea se numără problemele de asimetrie barionică și materia întunecată Tranzițiile de fază sunt, de asemenea, responsabile pentru posibila formare de defecte topologice în Universul timpuriu și joacă un rol important în unele modele inflaționiste Într-un număr de modele cu o tranziție de fază de ordinul întâi, formarea undelor gravitaționale este posibilă în timpul percolării bulelor unei noi faze, precum și în timpul proceselor turbulente de relaxare a neomogenităților plasmatice Căutarea semnalelor corespunzătoare pe interferometrele gravitaționale deschide una dintre puținele posibilități de a găsi o confirmare experimentală directă a tranziției de fază în Universul timpuriu Tipuri de tranziții de fază Existența tranzițiilor de fază se datorează nepotrivirii dintre proprietățile stărilor fundamentale ale teoriei la temperaturi zero și non-zero În teoriile cu câmpuri scalare, acest lucru se datorează apariției unor adăugări netriviale dependente de temperatură la potențialul efectiv al teoriei, pe care o introducem acum La temperaturi finite, starea de echilibru a mediului Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu corespunde minimului unui potențial termodinamic mare După cum am discutat în capitolul , potențialele chimice din Universul timpuriu la temperaturi interesante T > GeV sunt neglijabile, iar potențialul termodinamic mare se reduce la energia liberă F Deci, în cele ce urmează vom lua în considerare energia liberă a unuia sau altuia starea plasmei primare Pentru a înțelege cu ce este egală valoarea medie (φ)m a câmpului scalar care ne interesează la temperatura T, să considerăm un sistem în care media acestui câmp este fixă și egală cu φ peste tot în spațiu, și altfel are loc echilibrul termodinamic Energia liberă a unui astfel de sistem depinde, desigur, de valoarea aleasă a lui φ și, de asemenea, de temperatură În virtutea omogenității spațiale, energia liberă este proporțională cu volumul spațial Q G = W //(G, f) ( , ) Potențialul efectiv este funcția Ve/y(T, φ)-densitatea energiei libere a mediului la temperatura T, cu condiția ca valoarea medie a câmpului să fie uniformă și să fie egală cu φ În echilibru termodinamic, energia liberă este la minim în raport cu toți parametrii macroscopici, inclusiv valoarea medie a câmpului Prin urmare, {φ)m este punctul minim absolut al potențialului efectiv Veff(T, φ) la o temperatură fixă (de multe ori vom omite argumentul T în cele ce urmează) La temperatura zero, energia liberă se reduce la energia sistemului, iar potențialul efectiv coincide cu potențialul scalar V(e), care intră în acțiunea teoriei câmpului , vezi fig , a; în teoriile care ne interesează, câmpul φ are o valoare de așteptare a vidului diferită de zero v KffW ѵе//(Ф) A) eu ѵ F Orez Forma potențialului efectiv al câmpului la temperaturi zero (a) și ridicate (b) F De fapt, chiar și la temperatură zero, potențialul efectiv nu coincide cu potențialul scalar care apare în acțiunea clasică Acest lucru se datorează prezenței corecțiilor cuantice În teoriile slab cuplate, corecțiile cuantice ale potențialului efectiv se dovedesc adesea a fi mici Tipuri de tranziții de fază La o temperatură diferită de zero, potențialul efectiv primește contribuții suplimentare care cresc odată cu creșterea temperaturii Luând în considerare aceste contribuții, valoarea medie a câmpului φ se dovedește a fi egală cu zero la temperaturi ridicate T>v, adică se reface simetria, vezi fig b Aici trebuie să subliniem o circumstanță care este esențială pentru teoriile gauge cu mecanismul Engler-Braut-Higgs Acestea includ Modelul Standard, așa că pentru certitudine vom vorbi despre el Câmpul Engler-Braut-Higgs φ din modelul standard nu este un invariant de gabarit Mărimile invariante de gauge sunt de tipul φ^θ (H H vezi Anexa B), dar sunt invariante în raport cu toate simetriile Lagrangianului și, prin urmare, nu pot servi ca parametri de ordine Cu alte cuvinte, "fazele" cu simetria "întreruptă" și "neîntreruptă" în Modelul Standard sunt de fapt imposibil de distins Din această cauză, conceptul de potențial efectiv V(T, (c)) este aplicabil, și apoi cu rezerve, numai atunci când teoria perturbației funcționează Vom vorbi despre teoria perturbației temperaturii în Secțiunea și vom discuta condițiile de aplicabilitate a acesteia în Secțiunea Aici este suficient să spunem că teoria perturbației nu este aplicabilă modelului standard în acea regiune a temperaturilor și valorilor câmpului φ care corespunde tranziţiei electroslăbice Această circumstanță este cea care duce în cele din urmă la faptul că, așa cum am spus deja, nu există o tranziție de fază în modelul standard, ci în schimb are loc o trecere lină Pentru studiul său, metoda analizei numerice a teoriei câmpului cuantic pe o rețea este adecvată În această secțiune și în următoarea secțiune, vom presupune că teoria perturbației temperaturii este aplicabilă, iar ideea potențialului efectiv are sens În acest caz, pe măsură ce temperatura scade, trecerea de la (φ)t = la (φ)t are caracterul unei tranziții de fază și are loc la o anumită temperatură critică Tc Există două tipuri principale de tranziții de fază - tranziții de fază de primul și al doilea fel Din punctul de vedere al formalismului general al termodinamicii, o tranziție de fază de ordinul întâi este însoțită de o modificare asemănătoare unui salt a cantităților care caracterizează direct mediul, de exemplu, densitatea (în teoria câmpului, aceasta corespunde unui salt în câmp mediu (φ) m în funcție de temperatură, vezi Fig a) În timpul unei tranziții de fază de al doilea fel, astfel de caracteristici se schimbă continuu (vezi Fig &) Această diferență poate fi ilustrată prin reprezentarea unor familii de potențiale efective T, caracteristice tranzițiilor de fază de primul și al doilea fel, ca funcții de φ la diferite valori ale temperaturii T vezi Fig Jumătatea stângă a figurii se referă la tranziții de fază de primul fel, culminând cu o schimbare bruscă a valorii (φ}m Jumătatea dreaptă a figurii se referă la o tranziție de fază de al doilea fel - o schimbare continuă a mediei câmp de temperatură (φ}m Fierberea deja menționată a unui lichid este cel mai cunoscut exemplu de tranziție de fază de ordinul întâi Exemple de tranziție de fază de ordinul doi sunt tranzițiile în feromagneți, tranzițiile de ordin-dezordine în aliajele metalice și tranzițiile la stările de supraconductivitate și superfluiditate Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu Orez Valoarea câmpului mediu (φ)m în funcție de temperatură pentru sistemele cu tranziții de fază de ordinul întâi (a) și de ordinul doi (b) Orez Forme ale potențialului efectiv Veff(&) la diferite temperaturi: temperaturile mai ridicate corespund curbelor mai întunecate prezentate mai sus Jumătatea stângă a figurii se referă la sisteme cu o tranziție de fază de ordinul întâi, în timp ce jumătatea dreaptă se referă la sisteme cu o tranziție de fază de ordinul doi Cercurile negre arată starea sistemului - valoarea câmpului mediu {f}T Tipuri de tranziții de fază Dinamica apariției tranzițiilor de fază este complet diferită pentru tranzițiile de fază de primul și al doilea fel Ne interesează cazul în care viteza de schimbare a temperaturii în timp este mică în comparație cu rata caracteristică a interacțiunilor particulelor în mediu; Este acest caz care se realizează în Universul timpuriu În timpul unei tranziții de fază de al doilea fel, caracteristicile mediului (de exemplu, valoarea medie (φ}m) se schimbă lent simultan în întreg spațiul cu o scădere lentă a temperaturii; în fiecare moment, mediul se află în o stare apropiată de starea de echilibru termodinamic Același lucru este valabil și pentru o trecere lină O situație diferită are loc în timpul unei tranziții de fază de ordinul întâi Înainte de tranziția de fază, valoarea medie {φ)m este egală cu zero, dar ca de îndată ce minimul potențialului efectiv cu φ = {φ}m devine mai adânc decât minimul cu φ = , starea fundamentală devine termodinamic favorabilă c {f)m / , vezi fig O tranziție de la o stare cu (φ) = la o stare cu {φ)m nu poate avea loc imediat în întreg spațiul: valoarea medie a câmpului φ într-o astfel de tranziție s-ar modifica imediat în întreg spațiul de la φ = la φ - (φ}m iar într-un sistem cu volum infinit, energia liberă ( ) în stări intermediare ar fi infinit de mare față de valoarea sa inițială (corespunzătoare cu φ = ) bule ale unei noi faze, ulterioare ale acestora expansiunea și fuziunea, vezi Fig Formarea unei bule într-un mediu cu φ = , în interiorul căruia φ = {φ^m / , este un proces local în spațiu și poate apărea din cauza fluctuațiilor termice Bulele în expansiune se ciocnesc de pereții lor, iar după acest proces de "fierbe", sistemul revine în cele din urmă la o stare omogenă spațial de echilibru termodinamic, dar cu φ = (φ)m , iar energia liberă eliberată este convertită în căldură Procesul descris de "fierbere" a mediului este un proces puternic de neechilibru Am notat deja că în Orez Forma potențialului efectiv al sistemului în care are loc o tranziție de fază de ordinul întâi Cele mai importante etape în evoluția Universului fierbinte sunt etapele în care plasma cosmică nu se află într-o stare de echilibru termodinamic Prin urmare, tranzițiile de fază de primul fel sunt de interes deosebit pentru cosmologie Să estimăm probabilitatea formării unei bule a unei noi faze la o temperatură T energiile noii faze, V+ este diferența dintre densitățile de energie liberă ale fazelor vechi și noi (căldura latentă a tranziției de fază) Din ( ) se poate observa că pentru dimensiuni suficient de mici, energia liberă a bulei scade odată cu scăderea R- aceasta înseamnă că o bulă mică formată spontan se va prăbuși din cauza forțelor Tipuri de tranziții de fază tensiunea superficială, iar sistemul va reveni la starea inițială omogenă cu φ = În schimb, pentru R suficient de mare, energia liberă scade odată cu creșterea lui R, adică bula se va extinde la infinit, iar sistemul va trece într-o nouă fază Dimensiunea minimă la care bula va începe să se extindă, este determinată de ecuația dF m R ~ '' adică este egal cu Rc = ( ) O bula de aceasta dimensiune se numeste bula critica: energia sa libera este pozitiva si egala cu = = ( , ) Observăm că atât dimensiunea bulei critice, cât și energia sa liberă cresc odată cu scăderea SF, adică diferența dintre densitățile de energie liberă ale fazelor vechi și noi Formarea spontană a bulelor unei noi faze într-un mediu fierbinte are loc din cauza fluctuațiilor termice, adică salturi termice în partea de sus a barierei prezentate în fig Probabilitatea unui astfel de salt pe unitatea de timp pe unitatea de volum este determinată în principal de factorul Boltzmann e-rf/m G = AT e~F'/T ( , ) Orez Energia liberă a noii bule de fază în funcție de raza acesteia (formula Arrhenius), în care factorul Г este introdus din motive dimensionale, iar pre-exponențialul A nu depinde prea mult de temperatură și de alți parametri Rețineți că formula ( ) este valabilă pentru Fc T, adică când probabilitatea formării bulelor este mică Rezultă imediat din această formulă și ( ) că, la o viteză de răcire finită, mediul se află de ceva timp într-o stare suprarăcită cu φ = , când o nouă fază este deja favorabilă termodinamic, dar DV = V - V+ este încă atât de mică că viteza de formare a bulelor este mai mică decât viteza de răcire În contextul cosmologic, formarea bulelor unei noi faze începe să se producă efectiv atunci când probabilitatea formării unei bule în volumul Hubble în timpul Hubble devine, aproximativ vorbind, de ordinul unității, adică ATle~^ ~ H*(T) = ( , ) Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu În modele specifice, această relație determină în ce măsură plasma spațială este suprarăcită înainte de tranziția de fază și ce căldură latentă DV este eliberată ca urmare a tranziției de fază Cu toate acestea, se poate trage și o concluzie generală despre imaginea tranziției de fază de ordinul întâi în Univers (dacă aceasta a avut loc): tranziția de fază începe atunci când se formează foarte puține bule în volumul Hubble Dimensiunea lor în momentul formării este determinată de fizica microscopică și este mult mai mică decât dimensiunea Hubble H (T), iar distanța dintre centrele lor este comparabilă cu dimensiunea Hubble Bulele au timp să se extindă cu multe ordine de mărime înainte ca pereții lor să înceapă să se ciocnească și se formează puține bule noi în acest timp Aceste considerații, precum și estimarea ( ), vor fi specificate la sfârșitul secțiunii De exemplu, la T ~ GeV (scara electroslabă) timpul Hubble măsuri este H- = ~ CM Dacă în acel moment a avut loc o tranziție de fază de primul fel, atunci dimensiunea bulei în momentul formării ar fi, aproximativ vorbind, o valoare de ordinul lui T , adică Rc ~ - cm Deci, tranziția de fază în Univers are loc prin formarea unei plasme cosmice a unui număr mic de bule de dimensiune subnucleară, extinderea lor la dimensiuni macroscopice și fuzionarea ca urmare a coliziunii peretelui Rețineți că teoretic există posibilitatea ca în Universul în expansiune tranziția de fază să nu se termine deloc, în ciuda faptului că potențialul efectiv are forma prezentată în fig Vidul fals are o densitate de energie pozitivă V , astfel încât chiar și în absența particulelor, universul plin cu vid fals se extinde cu parametrul Hubble Dacă rata de formare a bulelor într-un timp Hubble într-un volum Hubble este mică, G Nu atunci pereții bulelor nu se vor ciocni, deoarece centrele bulelor învecinate se vor îndepărta unul de celălalt la viteze care depășesc viteza luminii (cu alte cuvinte, bula cea mai apropiată de bula dată va fi în afara orizontului de eveniment al acestei bule: vezi secțiunea despre orizontul evenimentelor) Regiunile de vid fals se vor extinde mai repede decât noile regiuni de fază, iar tranziția de fază nu se va termina Luând în considerare interacțiunile gravitaționale, dezintegrarea unui vid fals poate să nu aibă loc din cauza faptului că bulele de vid adevărate nu se formează deloc [ ] Acest lucru se întâmplă atunci când densitatea adevărată a energiei în vid este negativă și efectele gravitaționale sunt suficient de puternice Discuția corespunzătoare depășește scopul acestei cărți Tipuri de tranziții de fază Pentru a încheia această secțiune, să luăm în considerare câteva detalii legate de considerentele de mai sus Să începem prin a discuta în termeni generali cum să găsim tensiunea superficială a peretelui cu bule Vom neglija curbura peretelui (adică, considerăm mărimea bulei R mare) și considerăm că diferența dintre energiile libere ale fazelor vechi și noi ale PS este mică În acest caz, configurația câmpului (r) în regiunea peretelui este minimul energiei libere F( {ϵ}m ca (r - R) -* -oc, Φxv(x) -> ca (r - R) -> +oo (U- ) ( , ) Vom presupune că corecțiile de temperatură la termenul de gradient în funcționarea energetică sunt mici (această ipoteză este într-adevăr valabilă în teoriile de cuplare slabă) Atunci energia liberă (măsurată din energia liberă a fazei vechi) ca funcțional de câmp φ(r) poate fi scrisă sub forma ( , ) Pentru o bulă mare, grosimea peretelui este mică în comparație cu R iar factorul care variază lent mr poate fi considerat constant în regiunea peretelui, adică F[d] = gR ■+os - oo df[l(^) +Ve//( )-V ( , ) Unde r = - R și am extins formal integrarea asupra acestei variabile până la - xu (cf ( )) Configurația câmpului phi(r) satisface ecuația Euler-Lagrange pentru extremul funcționalului ( ) (Rf dVeP{f) dr df ( ) Această ecuație coincide în mod formal cu ecuația de mișcare a mecanicii clasice unidimensionale a unei particule în potențial în plus, r joacă rolul timpului, iar u((φ)τ) = ^( ) este valabil, neglijând valoarea lui ΔV, adică potențialul u(φ) are două maxime la fel de mari, vezi Fig , a Soluția fi -(d) a ecuației ( ) descrie "rularea" unei particule din cocoașa dreaptă, în conformitate cu ( ), și "rularea" ei într-un "timp" infinit Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu Orez a) Vedere a potențialului cu două maxime degenerate: b) Vedere a configurației câmpului formând o soluție cu o bulă a unei noi faze pe cocoașa stângă vezi ( ) Folosind analogia cu o particulă clasică, nu este dificil să găsești o soluție pentru ecuația ( ) cu condiții la limită ( ), ( ) în cuadraturi do ( , ) , = - (R - r) Jo, U (QJ-V ) unde limita de integrare este aleasă astfel încât pentru r = R câmpul φ(r) să aibă o valoare intermediară între φ - și φ = (p)m Configurația fIV(r) este prezentată schematic în fig b Rețineți că în teoria unidimensională a unui câmp scalar cu minime degenerate ale potențialului scalar, termenul "întortire" este folosit pentru această soluție Ținând cont de ( ), energia liberă a peretelui ( ) este egală cu Fw = tg ? d Unde ( ) D=/Jo Observăm că coeficientul tensiunii superficiale χ este finit în limita Δ V -> > Sarcina Verificați validitatea formulelor ( ) ( ) o Problema Lăsați potențialul efectiv să aibă forma K / / (p) \u d -o (o - g) "s(r) , unde А, ѵ și e sunt parametri de model care iau valori pozitive În ce relație între acești parametri este valabilă aproximarea cu pereți subțiri? Găsiți tensiunea superficială și grosimea peretelui în aproximarea cu pereți subțiri, precum și dimensiunea bulei critice Rc; estimați probabilitatea formării unei bule a unei noi faze în interiorul fazei cu φ = în aproximarea cu pereți subțiri la temperatura T Tipuri de tranziții de fază Expresia ( ) pentru energia liberă a bulei, precum și analiza comportării câmpului în apropierea peretelui său, sunt valabile atunci când grosimea peretelui este mică în comparație cu dimensiunea bulei R, adică aproximarea cu pereți subțiri funcționează În conformitate cu ( ), chiar funcționează dacă diferența de energii libere ДV este un parametru mic în comparație cu valoarea barierei energetice (adâncimea puțului de potențial "inversat" U(o')) În caz contrar, configurația bulei critice trebuie obținută prin găsirea extremului (configurația șa) a funcționalei energiei libere ( ), în timp ce unic Condiția la limită este descrisă în cartea [ ] Să facem o altă remarcă despre decăderea vidului fals la temperatura zero Vorbim despre modele cu câmp scalar, în care potențialul scalar (la temperatura zero) are un minim local (la φ ), adică are forma prezentată în fig Starea în care valoarea medie a câmpului este omogenă spațial și egală cu zero este metastabilă; se numeste vid fals Decăderea unui vid fals are loc și prin formarea spontană a bulelor unei noi faze; totuși, spre deosebire de un mediu la o temperatură finită, o bula apare nu din cauza fluctuațiilor termice, ci ca urmare a unui proces de tunel [ , ] , ] φ(r -* oo) = Detalii pot fi găsite Orez Forma unui potențial scalar cu două minime nedegenerate Descrierea tranzițiilor de tunelare corespunzătoare în aproximarea semiclasică este dată, de exemplu, în cartea [ ]: o vom folosi în Secțiunea În teoriile slab cuplate, probabilitatea formării bulelor este exponențială social mic, G os e const/Q unde a este o constantă mică de cuplare În cele din urmă, într-un anumit interval de temperatură, este posibilă o situație în care o combinație de fluctuații termice și procesul de tunel joacă un rol dominant în formarea unei bule Să discutăm acum mai detaliat procesul de percolare a bulelor Vom presupune că parametrii modelului sunt astfel încât nașterea bulelor este descrisă prin aproximarea cu pereți subțiri Vom vedea că în modul de cuplare slabă, tranziția de fază are loc atunci când temperatura este doar puțin sub temperatura Tc, la care adâncimile celor două minime sunt aceleași (în Secțiunea această temperatură este desemnată Tc ) Apoi, pentru diferența dintre energiile libere ale fazei vechi și noi, avem DV = dt ( • (Ts - G), Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu iar probabilitatea nașterii bulelor pe unitatea de timp pe unitatea de volum este parametrizată după cum urmează[ ] G \u d AT * e ( ) Unde Іbtg c О? [%W)] ' Pentru aplicabilitatea unei analize suplimentare, este necesar ca parametrul k să fie mic, k adică un câmp scalar omogen contribuie la presiunea egală cu p(F) - Tc - T - Tzz - -V(f) Aceasta, desigur, este o reformulare a faptului că în vid energia liberă coincide cu energia, iar densitatea sa este V(φ) pentru un câmp scalar omogen În cele ce urmează, vom presupune că potențialul scalar este dat de expresia standard / \ V( ) = l((c) - y), unde v este valoarea așteptată de vid a câmpului scalar la temperatură zero și L este constanta de autoacțiune, cu L Al doilea termen din ( ) este contribuția mediului în aproximarea particulelor care nu interacționează, în timp ce L \u d -p, (T, tDf)), unde Pi(T, mpi(FU) este contribuția la presiunea particulelor și antiparticulelor de tip i-a, a căror masă este egală cu mn-i și depinde de φ Conform Secțiunii , avem " Qi f dk / l l l X fi \u d -Pi \u d ~T~ / /, ' / / m ' ( , ) btg Jo y/k + m eu/k + mVT unde gt este numărul de stări de spin și se introduce notația k = x/k^, semnul superior se referă la bozoni, iar semnul inferior la fermioni Contribuțiile particulelor grele cu mi T la energia liberă sunt exponențial mici, astfel încât cazul mn ) = (-Ach + ^T )q + A^ ( , ) (se omit termenii independenti de φ), unde Q= ih^+ | ih* ( , ) bozoni fermioni este o valoare pozitivă Din ( ) se poate observa că în situația în care valoarea medie a câmpului Engler-Braut-Higgs este fixă egală cu φ, pătratul eff Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu masa efectivă a bosonului Higgs (în ecartament unitar) este mî^ (d) = b A(c) - Ar + - T ( , ) De aici și din ( ) urmează și relația ( ) La temperaturi scăzute, expresia ( ) are un minim la φ ± o (simetria este întreruptă), iar la temperaturi ridicate singurul minim este minim la q = ; corespunzătoare simetriei restabilite Minimul la φ = dispare și se transformă într-un maxim atunci când primul termen din ( ) își schimbă semnul, i e la temperatură (sensul notației va fi clar din cele ce urmează) " " /^V/ TC = r ( - I \ a J ( , ) În cele ce urmează, într-o discuție generală a teoriilor cu constante de cuplare mici, vom presupune că constantele esențiale hi sunt mici și au ordinul h ⊂ a h ( , ) astfel încât masa bosonului scalar ???/, ~ %/Li' este de același ordin de mărime ca și masele particulelor rămase, care contribuie semnificativ la potențialul efectiv Formal, relația ( ) înseamnă că în limita h raportul L/L rămâne finit Acest lucru nu ne împiedică să avem A/L , care este necesar pentru a putea studia tranziția de fază în termeni de teoria perturbațiilor, vezi Secțiunea În situația luată în considerare, estimarea pentru temperatura critică are forma Ts după cum urmează din ( ) când numărul de tipuri de particule nu este prea mare Rețineți că, în modelul standard, contribuția principală la a este adusă de cele mai grele particule - bosonii P/=- și Z, cuarcul f și bosonul Higgs și compararea formulelor ( ) ( ) și ( ) dă L V - -V| - m + m ' ( , ) unde ne referim la masele la temperatura zero Aici am ținut cont de faptul că bosonii JV'- și I''- împreună au șase polarizări, bosonul Z are trei polarizări, iar cuarcul f împreună cu antiparticula lui are patru: în plus, cuarcul f poate Remarcăm că nu discutăm aici problema importantă și complicată a dependenței de gabarit a potențialului efectiv Menționăm doar că, deși forma potențialului efectiv, inclusiv poziția extremelor sale, depinde de gabarit, valorile potențialului efectiv la extremele sale nu depind de gabarit [ ] O afirmație similară este adevărată pentru o acțiune eficientă - o generalizare a potențialului efectiv în cazul unui câmp de fond p( m) dependent de coordonate; această din urmă proprietate garantează, de exemplu, independența gabaritului a probabilității false de dezintegrare a vidului Problema manifestării dependenței de gabarit a potențialului efectiv în calcule specifice este luată în considerare, de exemplu, în [ ] Potențial efectiv în aproximarea cu o singură buclă fi în trei stări de culoare Amintind mai mult că masa bosonului Higgs în vid este m/r - \/ Xv, obținem următoarea expresie într-o singură buclă pentru temperatura critică Tc în modelul standard: Tc = a/ M?V + M + m + m J • ѵ = GeV ( , ) (amintim că Mw = , GeV, Mz = , GeV, mt ≈ GeV, mh = GeV, v = GeV, vezi Anexa B) După cum am spus deja, în Modelul Standard teoria perturbației nu este aplicabilă pentru a descrie tranziția electroslabă, de aceea mărimea ( ) ar trebui luată ca o estimare aproximativă pentru intervalul de temperatură în care are loc tranziția Sunt date calcule numerice mai precise pentru temperatura de tranziție Tc = GeV [ ] Dacă expansiunea la temperatură înaltă a integralelor ( ) ar fi într-adevăr o serie în z = m (g)/T , atunci am putea concluziona că avem de-a face cu o tranziție de fază de ordinul doi: corecții de ordinul al patrulea și superior în z sunt mici în comparație cu termenii înscriși în ( ) (vezi mai jos), iar poziția minimului de expresie ( ) se schimbă ușor spre φ mare, începând de la φ = , pe măsură ce temperatura scade de la Tc la zero, astfel încât comportamentul de expresie ( ) corespunde jumătăţii drepte a fig Cu toate acestea, în realitate, integralele ( ) nu sunt analitice în z , iar potențialul efectiv într-o singură buclă corespunde de fapt unei tranziții de fază de ordinul întâi Absența analiticității este evidentă din comportamentul contribuțiilor la integralele ( ) din regiunea momentelor mici k ) \u d a (p - yj + I & (tm)? ( g&c, vezi ( ), deci contribuția lor la este de asemenea absentă: pentru fiecare dintre câmpurile gauge în formula ( ) se pune - (și nu dі = ca în formula ( )) Potențial efectiv în aproximarea cu o singură buclă o Problema Calculați termenii de ordinul lui o n(ѳ/T) în expansiunea la temperatură înaltă a potențialului efectiv, folosind relația ( ) Să se arate că pentru λ ~ λ și hi Problema Oferiți estimări ale temperaturilor critice, valorilor câmpului la minimul potențialului efectiv, căldura latentă de tranziție și tensiunea superficială a bulei noii faze în modul de cuplare slabă, presupunând că gauge și constantele Yukawa sunt să fie valori de ordinul lui r, iar constanta de autoacțiune a câmpului scalar să fie o mică valoare de ordinul trei A ~ Tr Expansiunea la temperatură ridicată a integralelor ( ) funcționează cu siguranță pentru valori mici ale φ Prin urmare, concluzia trasă pe baza sa că, în cadrul aproximării cu o singură buclă utilizată în această secțiune, tranziția de fază este o tranziție de ordinul întâi este justificată din acest punct de vedere În același timp, pentru calculul într-o singură buclă a temperaturilor critice Tco și D valori medii ale Fso-Fsi; $c și alte caracteristici ale tranziției de fază, utilizarea descompunerii la temperatură înaltă nu este deloc necesară Integralele ( ) sunt destul de ușor de calculat numeric și astfel găsim potențialul efectiv efectiv într-o singură buclă Ca exemplu, prezentăm în Fig , grafice corespunzătoare pentru un model care se potrivește cu modelul standard în orice, cu excepția masei bosonului Higgs Se poate observa că pentru φ -s atunci singurii termeni suplimentari renormalizabili posibili din Lagrangian sunt L, \u d I (W - y (" - I") - unde H este câmpul Engler-Braut-Higgs al modelului standard, As și x sunt constante de cuplare fără dimensiuni și vs este un nou parametru de dimensiune a masei Astfel, potențialul scalar al modelului la temperatură zero are forma / ,, \ d V(H,s) = X\IGN - - \ + j(s -t's ) + xWs ( , ) unde primul termen este potențialul scalar al modelului standard Potenţial Potențial efectiv în aproximarea cu o singură buclă V(H, h) are extreme la puncte h = și H - , h = vs Să impunem condiții parametrilor modelului Xv > yv , J > AAS ( , ) ( , ) ( a) ( b) Atunci potențialul ( ) nu are alte extreme diferite de zero, extremul ( ) este instabil (punctul de șa al potențialului), iar extremul obișnuit al Modelului Standard ( ) este singurul minim o Problema Demonstrați afirmațiile făcute Verificați dacă condițiile ( ) asigură stabilitatea vidului ( ) Să luăm acum în considerare potențialul efectiv într-o singură buclă la temperaturi finite Ne va fi suficient să luăm în considerare doar contribuțiile care sunt pătratice ca temperatură și să luăm în considerare potențialul efectiv de-a lungul direcțiilor (H / , = ) și (H = , > ) Contribuțiile pătratice în temperatură sunt date de expresia generală, al doilea termen din ( ) Când (R O z = ) cu excepția I/= De asemenea, trebuie luate în considerare bosonii Z și cuarcul £, bosonul Higgs și bosonul s Este convenabil să utilizați câmpul normalizat canonic X = DIF = V \H\ În termenii săi, masa pătrată a bosonului Higgs la x / , z = este mh = = V + ( , ) unde nu se scriu termenii independenti de x Pentru bosonul s avem ms = lx ( , ) unde contribuţiile x-independente sunt de asemenea omise Ca rezultat, contribuția pătratică în temperatură la potențialul efectiv de-a lungul direcției (y , z = ) este egală cu ДѴе// = ±axT X , ( , ) Unde ax - (E T Js s J-x- ( , ) Datorită masei mari a cuarcului t, adică valorii mari a lui yt această condiție nu este foarte restrictivă De exemplu, se poate alege As ~ A, x A, vs și v (dar în așa fel încât inegalitățile ( ) să fie valabile), atunci Tș ~ g + g/ -g g/ + A T ~ A Se poate observa că inegalitățile ( ), ( ) pot fi satisfăcute fără o ajustare puternică a parametrilor Când condiția ( ) este îndeplinită, primul mediu (la o temperatură T x Ts) trece într-o stare cu x = S / Pe măsură ce temperatura scade la T ~ Tx, al doilea minim al potențialului efectiv apare cu x , z = Câmpurile medii în două minime coexistente și adâncimile lor sunt egale gg A/ L / = p H//(x = , z) = -^-(T -T ) Vacuum electroslab la temperatura zero x = [^(t -t )]V , VcSf(x, s = ) = -^(T -T ) Minimul cu y / ,s = se compară în profunzime cu minimul cu x = s / la rp J- ~^xax/as/ ^x/Ă - V^y/Xș / X^A QS / \/ Ad Sd / \/ Ad La temperaturi sub Tc, minimul c y , s = devine mai profund și are loc o tranziție de fază de ordinul întâi În acest caz, într-o gamă destul de largă de valori ale parametrilor, y(Tc) nu este mic în comparație cu temperatura, ceea ce asigură aplicabilitatea teoriei perturbațiilor pe care am folosit-o, vezi Secțiunea în acest sens o Problema Fie x = Xs pentru simplitate Găsiți intervalul de valori ale parametrilor Ad și vs/v, în care sunt îndeplinite condițiile ( ) ( ) și, în plus y(Tc) > Tc Rețineți că modelele în care ultima inegalitate este satisfăcută prezintă un interes deosebit din punctul de vedere al bariogenezei electroslăbite, vezi Secțiunea > Problema Găsiți intervalul parametrilor modelului în care sunt îndeplinite condițiile ( ) ( ), x(Tc) > Tc și, în plus, scalarul s este o componentă a materiei întunecate, vezi problema din capitolul Poate toată materia întunecată să fie formată din scalari s? * Vacuum electroslab la temperatura zero În această secțiune, ne abatem de la teoria Universului timpuriu și luăm în considerare una dintre proprietățile modelului standard la temperatură zero Luând în considerare corecțiile cuantice, în general vorbind, se modifică forma potențialului scalar clasic (arboresc) [ ] Acest lucru are loc și pentru potențialul câmpului scalar Engler-Braut-Higgs și dacă ne limităm să luăm în considerare problema exclusiv în cadrul Modelului standard al fizicii particulelor , rezultatul se dovedește a fi destul de netrivial: mult mai jos "nostru" minim electroslab, astfel încât universul este într-un vid fals astăzi Potențialul efectiv, ținând cont de corecțiile cuantice în aproximarea cu o singură buclă, poate fi obținut pe baza formulei ( ) și a contribuțiilor diferitelor părți Aceasta este o presupunere destul de puternică, ceea ce înseamnă, în special, că noua fizică responsabilă pentru oscilațiile neutrinilor, materia întunecată și asimetria barionică a Universului nu schimbă forma potențialului scalar al câmpului Engler-Braut-Higgs și nu dă nicio corecție cuantică notabilă parametrilor Standard High Energy Model gyah Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu particulele în energie la temperatură zero sunt calculate în secțiunea D (a se vedea formulele (D ), (D )), A(T = O, q) = ±| / fr^+t^f) ( , ) unde semnul pozitiv (negativ) se referă la cazul bosonilor (fermionilor) și Qj ca de obicei, denotă numărul de grade interne de libertate ale particulei (aici, se ia în considerare că pentru fiecare fermion de Dirac, qi = ) Integrala ( ) diverge atunci când este integrată pe momente mari Aceasta este o situație destul de comună în teoria câmpului cuantic, în care eliminarea divergențelor ultraviolete se realizează prin regularizarea integralelor divergente, redefinirea (renormalizarea) parametrilor lagrangianului (arborele) clasic "gol" și apoi eliminarea regularizării Sunt noii parametri (renormalizați) cei care au o semnificație fizică și determină mărimile observate Detalii pot fi găsite în literatura despre teoria cuantică a câmpului, vezi de exemplu [ , , ] În cazul nostru, putem regulariza integrala ( ) limitând integrarea la regiunea momentului |p| ) = pq) - s^f + m - s^q + A^o Parametrii , m ^, A^ nu depind de φ (la fel ca și parametrii c^) și au semnificația constantei cosmologice goale, a parametrului de masă goală și constanta de autoacțiune goală a câmpului scalar φ ( ) ( ) -O nu există modele liniare și coeficiente cu parametrii c} și C În teoriile renormalizabile, pătratul masei m (Φ) care apare în ( b) este un polinom nu mai mare decât ordinul doi în φ Prin urmare, potențialul efectiv, ținând cont de corecțiile cu o singură buclă, în general, are următoarea structură V \u d Vw + ^fi \u d U°) + Vdiv + V ( ) i Unde p r/it v Xi-Vt (o) -I - p^d ( a) - br \ - bs \ ■ f - bt • f - fără ■ o + A ■ f ( b) Vacuum electroslab la temperatura zero este partea divergentă ultravioletă cu parametrii p \ , A în funcție de A cv (în Modelul Standard, al doilea și al patrulea termen din ( b) sunt din nou absenți) și G ^ este un termen care este finit în limita de înlăturare a regularizării Luu -> oo Observăm că am introdus un parametru de masă arbitrar p, care este scara de renormalizare Intră ambele în expresiile pentru oc la V'dlu or Acest arbitrar corespunde arbitrarului în alegerea schemei de renormalizare Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu contribuția principală vine de la cuarcul Z, bosonii Z și V±, precum și bosonul Higgs (auto-acțiune) În ordinea principală față de câmpul φ, găsim în ecartamentul Landau W) = A^, А (c) * + l ZM*(f) pl/>(p), M^(f) p А п -г-р M v(f) m (p) tpcf) " l r l r A d , Ad L ^IP - ' ' ) unde masele particulelor depind de mărimea câmpului în conformitate cu formulele ( ), Ultimii doi termeni din ( ) se datorează contribuției câmpului scalar însuși Să explicăm cum să le obținem Să descompunem câmpul Engler-Braut-Higgs în partea de fundal φ și partea cuantică: H = \ , J ( £i+r& φ J y/ \ h + r£ = Ф + ° GeV La câmpuri atât de mari, corecțiile mai mari devin semnificative Ele sunt contabilizate după cum urmează Alegem în ( ) p = φ, atunci potențialul efectiv va avea forma V(f) = A(f)f Sub această formă, comportamentul potenţialului este determinat de comportamentul constantei efective de autoacţiune ' A(p) În special, potențialul devine negativ când semnul acestei constante se schimbă și atinge un extremum la un t = (c)* mare, când condiția dA(p')/dinp + A ~ este îndeplinită la p = φ* În cazul general, "constanta" A(u), împreună cu alte "constante" ale teoriei, satisface ecuațiile grupului de renormalizare Luarea în considerare a corecțiilor mai mari se reduce acum la găsirea coeficienților grupului de renormalizare în ordinele suficient de mari ale teoriei perturbațiilor și rezolvarea ecuațiilor corespunzătoare ale grupului de renormalizare În fig (stânga) Pentru valorile centrale ale parametrilor modelului standard, constanta de autoacțiune devine negativă pentru câmpurile φ > GeV Aceasta vorbește despre metastabilitatea vidului "nostru" Situația de aici nu este încă clară: așa cum se poate observa din graficul din Fig , incertitudinile în măsurarea valorilor constantelor de cuplare pe scara electroslabă permit, în intervalul de încredere Zeg, stabilitatea vidului "nostru" și absența unui alt vid Dacă la un φ* potențialul câmpului Engler-Braut-Higgs devine totuși negativ, atunci acest lucru limitează semnificativ posibilele procese dinamice din Universul timpuriu, când densitatea de energie și valorile câmpurilor scalare ar putea fi mari Și anume, este imposibilă o situație în care valoarea acestui câmp să depășească φ*, deoarece atunci câmpul ar rămâne în vidul "neelectroslab" În special, dacă a existat inflație în Universul timpuriu înainte de etapa fierbinte, atunci câmpul Engler-Braut-Higgs dobândește o valoare diferită de zero de ordinul parametrului Hubble Hjnf al epocii inflaționiste Prin urmare, condiția ( , ) cu L = A(u) - const Atunci ecuația ( ) ia forma simplă dmdf + |A| = , ( , ) iar condiția la limită pentru aceasta este Problema Rafinați estimarea volumului cu patru dimensiuni care apare în ( ) Luați integrala rezultată numeric Să privim în viitor Pentru і і , estimarea timpului de tunel itUnn din "al nostru", vidul fals electroslab depinde de natura energiei întunecate: durata de viață este mult mai lungă pentru Univers, unde constanta cosmologică domină, în comparație cu Universul, în viitor din care din nou, dintr-un motiv sau altul, materia domină, vezi fig Într-un univers dominat de constanta cosmologică, dimensiunea spațială semnificativă este dimensiunea orizontului de evenimente, H^ = Hq ^ ^ ~ Hq Prin urmare, timpul de tunel pentru acesta este estimat din relație tunn e" def ~ Rc (H Rc) În Universul dominat de materie non-relativistă, dimensiunea părții vizibile este estimată ca H (t) ~ i, deci pentru timpul de tunel avem /i(L/)\ - I tunn e"zSh ~ \rc/ ( , ) ( , ) problemă cu infraroșu IQ m Masa cuarcului t Mt (GeV) Orez Durata de viață a vidului fals pentru Univers dominată în viitor de constanta cosmologică (curba din dreapta) sau materie, în funcție de masa cuarcului t / ] Bara verticală corespunde incertitudinii în măsurarea experimentală a mt Relația ttunn ^tunn decurge direct dintr-o comparație a ( ) cu ( ) Problemă cu infraroșu În această secțiune, vom vedea că, la temperaturi finite, teoria perturbației cu privire la constantele de cuplare nu este în niciun caz întotdeauna aplicabilă, chiar dacă aceste constante de cuplare sunt mici [ , ] Să discutăm mai întâi această întrebare la nivel calitativ Motivul fizic al inaplicabilității teoriei perturbațiilor este că funcțiile de distribuție ale bosonilor fB \u d (e "/t - I) - sunt mari la energii joase ale particulelor w Din această cauză, interacțiunea dintre bosonii la energii scăzute este îmbunătățită în mediu Într-adevăr, pentru momente mici și mase de particule, p C T, m C T, funcția de distribuție bosonică are forma /v(p) = - Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu În teoria cuantică a câmpului, aceasta înseamnă că densitățile numărului de particule cu momente mici, mediate pe starea mediului, = /v(p)d'(p-p), grozav in comparatie cu comutatorul > = = / - λnp) J Sus Suntem interesați de contribuția regiunii infraroșu (IR), "F O)" / L = p dp T Wp U)p dp p P w ' Astfel, amplitudinea fluctuațiilor câmpului cu momente de ordin p este estimată ca s "Φ ( r)))p = T^ b'p Câmpul este într-un regim liniar dacă contribuția pătratică (liberă) la energia liberă este mare în comparație cu contribuția de interacțiune Pentru p > m , contribuția liberă poate fi estimată ca (VF) = p F În conformitate cu procedura utilizată în acest capitol, alegem autoacțiunea câmpului Ф sub forma Л Ф , unde h este o constantă mică de cuplare Raportul dintre contribuția de interacțiune și contribuția liberă la energia liberă este estimat ca /g Ф h T p / p \ h Tp (VФ) ~ și>* V ~ , Prin urmare, pentru un câmp fără masă, obținem /g F h T (VF) ~ p ' ( , ) Câmpul este în modul liniar dacă acest raport este mic, ceea ce este adevărat pentru p h T În regiunea infraroșu p = nTn', n! = ± / , ± / , , sunt nenule și proporționale cu T Prin urmare, câmpurile fermionice sunt neimportante din punct de vedere al proprietăților infraroșu ale teoriei Aceasta rezultă și din considerațiile prezentate la începutul acestei secțiuni: funcțiile de distribuție a fermionilor /f = (ew/T + ) nu cresc la energii joase w conform principiului Pauli Revenind la acțiunea ( ), observăm că este acțiunea câmpurilor vectoriale tridimensionale cu masa M(o) și constantă de cuplare dimensională dt = dVT ( , ) Raportul valorilor dimensionale [p^ ^] /TW(ș>) este constanta efectivă de cuplare Într-adevăr, în cadrul teoriei perturbațiilor, potențialul efectiv (mai precis, - V(fU) este dat de suma diagramelor ireductibile cu o particulă fără linii externe (vezi Anexa D), așa cum se arată în Fig în acest caz, vorbim despre diagrame într-o teorie tridimensională cu acțiune ( ) Diagramele cu n bucle contribuie la ( Veff, proporțional și pro- o sută de consideraţii dimensionale această contribuţie Orez Un exemplu de diagramă are ordinea lui, care contribuie la efectivul (z) i (n-i) potenţial tdp) J / К// [M (c))]"- L \m(f) J ' Se poate observa că parametrul de expansiune în teoria perturbației este [ / )] /M( Нп unde n ~ T este densitatea numărului de particule din mediu Astfel, echilibrul termodinamic în raport cu procesele sphaleron are loc atunci când ȚI'T' -$■ > H(T) = ( , ) G MP "Utilizam terminologie comună, deși nu tocmai corectă, aici, vezi discuția din capitolul Neconservarea numerelor de barion și lepton La temperaturi ridicate, folosim ( ) și obținem T Problema În cazul unei temperaturi peste temperatura tranziției electroslabe, luați în considerare situația generală când densitățile tuturor celor trei numere conservate ( ) sunt diferite de zero Arătați că densitatea numărului barionic este încă determinată de formula ( ) Încălcarea numărului barion în Teoriile Marii Unificate Un alt mecanism de încălcare a numerelor de barion și lepton apare în teoriile Marii Unificări Ele conțin noi particule supermasive, vectori și scalari (și în teoriile supersimetrice, fermioni, de asemenea) - în ale căror interacțiuni cu quarcii și leptonii obișnuiți numerele de barion și leptoni sunt deja încălcate la nivelul teoriei perturbațiilor De exemplu, un vârf ca cel prezentat în Fig a, care descrie interacțiunea bosonului vectorial V cu doi cuarci (spre deosebire de vârfurile gauge ale Modelului Standard, în care apar un cuarc și un antiquarc) Prezența unui astfel de vârf nu înseamnă încă că numărul barionului nu este conservat: dacă ar exista, atunci bosonului V i-ar putea fi atribuit numărul barionului / , iar atunci numărul barionului ar fi conservat Totuși, dacă există și un vârf de tipul prezentat în Fig b (de ce arată un antilepton și nu un lepton va fi clar din cele ce urmează) atunci încălcarea numărului barionului are loc cu adevărat: de exemplu, schimbul unui boson V duce la procesul descris în Fig , în care numărul barionului nu este conservat în mod explicit Interacțiuni fig duce la instabilitate a protonilor, vezi fig Orez Interacțiunea unui boson vectorial cu q quarci antiquarcii q și antileptonii l Neconservarea numerelor de barion și lepton Există restricții experimentale severe asupra duratei de viață a protonilor: în funcție de modul de dezintegrare tr > ІО -ІО ani ( , ) Orez Procesul cu schimbul bosonului vectorial V, care duce la încălcarea numărului barion Acest lucru implică restricții puternice asupra parametrilor interacțiunilor cu încălcarea numărului barion Din diagrama din fig obținem următoarea estimare pentru lățimea dezintegrarii protonilor, GR Qy- DOMNUL' unde аѵ = ^/( тг), gv este constanta de cuplare prezentă în fiecare dintre vârfuri; multiplicatorul M~ în amplitudine (adică Mv' în lățime) a apărut datorită propagatorului bosonului V, iar factorul m? plasat din motive dimensionale De aici și din ( ) obținem constrângerea Mv > IO GeV ( ) Astfel, interacțiunile în cauză pot fi semnificative pentru cosmologie doar dacă Universul a atins temperaturi comparabile cu scara Marii Unificări L/sit ~ - e GeV ( ) Orez Diagrama care duce la dezintegrarea protonilor Dacă teoria nu include noi fermioni, ci este limitată doar la fermionii modelului standard, atunci interacțiunile care încalcă numărul barionului sunt descrise de diagramele din Fig și este antileptonul care apare în b Aceasta decurge din invarianța sub grupul gauge Capitolul Model standard, așa cum vom vedea la sfârșitul secțiunii Din punctul de vedere al generării asimetriei barionice, este remarcabil că toate aceste interacțiuni se conservă (V-G) dacă bosonilor vectoriali V și bosonilor scalari analogi S li se atribuie (V-G) = / Prin urmare, generarea de asimetrie barionică numai datorită acestor interacțiuni este imposibilă: o astfel de generare s-ar produce la temperaturi peste tranziția electroslabă, în timp ce (B - L) ar rămâne egală cu zero, iar procesele luate în considerare în secțiunea anterioară ar duce la spălare aproape completă din asimetria barionică Rețineți că o situație similară apare în supersimetric teorii Orez Încălcarea vârfului de interacțiune (B - L) Dacă există noi fermioni în teorie, atunci (B-L) poate să nu fie conservat în interacțiuni care încalcă numărul barionului Un exemplu simplu se obține dacă adăugăm la fermionii modelului standard fermionul A/, care are numere barionice și leptoni zero și este neutru în raport cu toate interacțiunile gauge Stan model cadou Apoi, împreună cu vârfurile din Fig , vârful prezentat în fig Final stările prezentate în fig au (B - L) = / , în timp ce starea finală prezentată în fig , are (B - L) \u d - / , ceea ce indică o încălcare a (B - B) O altă posibilitate este că este un lepton acestea are numărul lepton B = Motivul pentru care teoriile Marii Unificări au interacțiuni precum cele prezentate în Fig a b, în continuare Unificarea mare a interacțiunilor puternice și electroslăbite implică faptul că toate aceste interacțiuni cu un indicator de energie ultraînaltă sunt o singură interacțiune Cu alte cuvinte, grupul gauge al modelului standard SU( )C x SU( )W xUY este un subgrup al grupului gauge simplu G iar fermionii cunoscuți formează (eventual prin adăugarea de noi fermioni) reprezentări ale grupului G Rezultă imediat că în multipletul, din care face parte dubletul lepton (și în multipletul, eventual altul, căruia îi aparține leptonul încărcat drept), trebuie să existe fermioni care se transformă netrivial în raport cu SV( ) grupul C, adică având culoare Dacă sunt introduși prea mulți fermioni noi, atunci acești parteneri de culoare ai leptonilor ar trebui identificați cu quarci obișnuiți Mai mult, deoarece quarcii și leptonii sunt acum împreună în același multiplet gauge, trebuie să existe bosoni gauge care au o interacțiune de tipul prezentat în Fig În același multiplet cu particule colorate care formează un dublet în raport cu grupa SV( )U-, pot exista particule colorate care sunt singlete în raport cu SV( )U- Cu alte cuvinte, într-un multiplet de grup G care conține dublete de quarci stângi, pot exista fermioni colorați V( )n-singlet, care Neconservarea numerelor de barion și lepton trebuie lăsată și secara Aceștia sunt antiquarcii stângi Astfel, sunt posibile multiplete ale grupului G, care conțin atât quarci, cât și antiquarci, ceea ce duce la interacțiuni de tipul prezentat în Fig a Cel mai simplu exemplu (totuși, aparent nu este realist) este o teorie cu un grup gauge G = ( ( ) [ ], în a cărei algebră algebrele gauge ale modelului standard sunt încorporate după cum urmează: ^ ( ) e: Y ' S £ / ( ) "-: fes - С)І dl eL - -dî с^ - / unde superscriptul se referă la culoare și și denotă câmpurile antiquarcilor stângaci (antitriplete în raport cu ( ( )c și ( ( )m) singlete) > Problema Să se arate că în modelul descris toți fermionii au exact numerele cuantice de fermioni ale modelului standard în raport cu grupul SU( )с x ( ( )ѵѵ- x UY încorporat în SU( ) conform ( ), ( ) Bosonii gauge formează reprezentarea alăturată ( ( ) ( -plet) În plus față de bosonii gauge cunoscuți corespunzători algebrelor ( ), ( ), există încă bosoni ale căror câmpuri sunt încorporate în algebra ( ( ) după cum urmează: DESPRE DESPRE VI O O O V * m ( * R Ooo T/z* R" Și* V p" V vp " V p o O şi' ■ O unde fiecare dintre câmpurile U£, V£ este complex și descrie doi bosoni vectoriali Interacțiunile acestor bozoni cu quarci și leptoni au exact forma prezentată în Fig a, b o Problema Scrieți toți termenii lagrangianului pentru interacțiunea bosonilor Vc și cu quarcii și leptonii Sugestie: pentru compactitatea notației, luați în considerare faptul că câmpurile împreună formează un SU ( fv-doublet) și sunt SU( )s- tripleti Capitolul Scara ( ) apare firesc în teorie [ ] Luând în considerare efectele cuantice (bucle), "constantele de cuplare" din teoriile gauge depind de fapt slab (logaritmic) de energie (mai precis, de impulsul Q transferat) La energii joase, valorile constantelor gauge ale grupurilor SU( )C SU( )W și t (l)y ale modelului standard sunt foarte diferite, dar converg pe măsură ce energia crește, așa cum se arată schematic în Fig Orez Reprezentarea schematică a evoluției constantelor de măsurare a transferului de impuls în extensia supersimetrică a modelului standard ad - a , = f Problema Fie interacțiunile din fig sunt absente, iar interacțiunile din fig disponibil Fie generată asimetria barionică în Univers la Tshd (de exemplu, în dezintegrarea bosonilor scalari supergrei S de-a lungul canalelor S -* qq și S qAb, cf Fig a și ) Presupunând că fermionii de Al au o masă Majorana mare tg tbn, găsiți constrângerile pe na md și h,\ din cerințele: (a) asimetria barionului trebuie păstrată până în epoca actuală; (b) fermionii Al trebuie să se descompună mult timp înainte de epoca nucleosintezei În aceste condiții, estimați contribuția interacțiunilor ( ) la masa Majorana a neutrinilor obișnuiți În cele din urmă, să ne întoarcem la încă un caz notat mai sus Și anume, luăm în considerare un nou fermion neutru Al cu număr de lepton + și presupunem că numărul de lepton este conservat la energii și temperaturi sub Mgut (până la efectele electroslăbice), iar noul lepton are o durată de viață scurtă Posibilitatea minimă este ca Al să fie componenta din stânga a fermionului L de Dirac Atunci se pot adăuga termeni la Lagrangianul modelului standard (nu scriem termenul cinetic pentru L) MdAL + LdLYAT + HP Dacă masa Λ este mare în comparație cu masa bosonului Higgs, Mg > m, atunci leptonul Λ se va descompune în principal de-a lungul canalelor Dezintegrarea M, \ i/v și N -> în aproximarea arborelui zheniya Verificați validitatea estimării ( ) și a relației ( ) în aproximarea arborelui Generarea asimetriei în descompunerea particulelor În teoriile care extind modelul standard, apare adesea un mecanism simplu pentru a genera asimetria barionică a Universului în dezintegrarea particulelor Așa cum am discutat în Secțiunile și , astfel de teorii pot conține noi particule grele ale căror descompunere încalcă numerele de barion și/sau lepton De fapt, încălcarea (B-L) este semnificativă: în Universul timpuriu, dezintegrarea acestor noi particule grele apar la temperaturi peste temperatura de tranziție electroslabă, astfel încât, datorită proceselor electroslăbice descrise în Secțiunea , asimetria barionică rămâne în Univers doar dacă în stadiile incipiente, este generat diferit de zero (B - L) După cum am discutat în Secțiunea , în teoriile Marii Unificări, de exemplu, procesele de dezintegrare a unui nou boson scalar S (sau a unui boson vectorial V) prin canale sunt posibile: ( ): Sqq, ( ): S^q\, ( , ) unde q denotă quarci obișnuiți, iar A este un nou fermion care este neutru în raport cu S[/( )c x SC ( )lv x ( ( )y) și are un număr lepton La egal cu Vom discuta posibilitatea generării asimetriei barionilor din cauza proceselor electroslăbice înseși în Secțiunea Generarea asimetriei în descompunerea particulelor sau - (pentru certitudine, presupunem Pd = ) Pentru a simplifica formulele de mai jos, neglijăm dezintegrarile S → qî deși acest lucru nu este deloc necesar În stările finale ale proceselor de primul și al doilea tip (B - L) are valorile (BL)( ) = |, (B-£)( ) = -| Bosonul S este un antitriplet la culoare, așa că în teorie trebuie să existe antiparticula lui S, un triplet Dezintegrarea acestora din urmă prin canale ( ): Sqq, ( ): mp\ ( , ) au în stări finale (В-В)(І) = -|, (В-і)( ) = | Dacă, la o temperatură care depășește masa bozonului m , particulele S și S sunt în echilibru termodinamic, atunci numărul lor, până la factorii de culoare și spin, este același cu numărul de particule de alte tipuri Pe măsură ce temperatura scade, echilibrul termodinamic este încălcat: -bosonii se descompun, iar procesul invers al formării lor nu are loc Ca urmare, formarea unei asimetrii (B - B) este posibilă: aceasta necesită ca probabilitățile de dezintegrare ( ) și ( ) să nu coincidă cu probabilitățile de dezintegrare (V) și respectiv ( ) Să notăm lățimile parțiale ale proceselor ( ), ( ), (Î) și ( ) cu Hz), Г( ) G(y), Gf În dezintegrarea unui -bozon și a unuia -bozon, se formează asimetria (B-B) tot zg(i) " zg( ) g- zg ( ) "z ( ) J ' unde ГіОІ este lățimea totală a bozonului , care, conform teoremei CPT, coincide cu lățimea totală a bozonului , r{o£ - r(p - r( ) - r(!) - r( ) (presupunem pentru simplitate că nu există alte canale de dezintegrare) Ținând cont de ultima egalitate, obținem pentru "asimetria microscopică" este egală în ordinea mărimii la unitate pentru ms > mSf și scade odată cu descreșterea ms/ms> (am neglijat masele fermionilor) o Problema Calculați asimetria pentru procesele considerate, considerând S și S' ca scalari Găsiți dependența acesteia de raportul de masă al bosonilor S- și S', luând în considerare ms (dar nu neapărat ms ms>) Să ne întoarcem acum la generarea efectivă a cosmologică (B-/^-asimetrie Cea mai simplă situație apare atunci când particulele S și S sunt în echilibru termodinamic la T ms, iar la T ms densitatea numărului de particule S (și antiparticulele lor) este aceeași cu cea a tuturor celorlalte particule ultrarelativiste din plasma cosmică, ns ~ T , adică s d* unde, ca mai înainte, s este densitatea entropiei Ca rezultat al decăderilor ulterioare ale S și S, se formează o asimetrie ~ - ( , ) s d* Se poate observa că în acest caz asimetria este destul de mare chiar și cu o mică asimetrie microscopică: valoarea necesară a lui Ab l ~ IO- se realizează la d ~ IO- (presupunem că numărul de grade de libertate p* la T ~ ms nu diferă mult de valoarea sa din modele, ) Capitolul Condiția ( ) presupune că masa particulelor S este foarte mare Într-adevăr, având în vedere estimarea Gsh ~ ms, ( , ) tg unde g este constanta de cuplare a lui S cu fermionii, obținem că condiția ( ) se reduce la forma Q ms > (P- ) G De exemplu, pentru q /( m) ~ IO- obținem ms > IO GeV Posibilitatea de a încălzi Universul la astfel de temperaturi pare a fi foarte problematică Pentru constante de cuplare mici, condiția ( ) este mai ușor de îndeplinit, dar chiar și în acest caz masa particulelor S trebuie să fie mare Într-adevăr, dacă parametrii nu sunt ajustați, estimarea pentru asimetria microscopică are forma ( ), adică ІО- , i e ms > IO GeV Afirmația generală este că generarea de asimetrie în dezintegrarea particulelor poate avea loc în cazul particulelor de masă u mare respectiv la temperaturi ridicate Observăm că în scenariul simplu descris acum, a treia condiție enumerată în Secțiunea (abaterea de la echilibrul termodinamic) este satisfăcută destul de banal: la T Dv-L ■ *Mr>G> adică din nou primim ms > IO GeV Această limitare poate fi ușor slăbită prin luarea în considerare a modelelor în care constantele de cuplare sunt de diferite ordine de mărime (de exemplu, constantele și q^') sunt mari în comparație cu q^ și q( ) din diagrama din Fig ), dar în orice caz masa particulelor S se dovedește a fi destul de mare Rezumând, putem spune că dezintegrarea particulelor grele; oferă un mecanism foarte eficient de generare a asimetriei (B-D) și, în consecință, a asimetriei barionului Acest mecanism poate funcționa în Grand Unified Theories cu nonconservation (B-L) De asemenea, poate fi generalizat la teoriile supersimetrice ale Marii Unificări, iar atât bozonii, cât și fermionii grei pot acționa ca particule S O anumită dificultate (dar depășită) pentru teoriile Marii Unificări este faptul că scara caracteristică a masei din ele este foarte mare (vezi ( )), iar temperaturile corespunzătoare nu au putut fi atinse în Univers (este exact cazul în majoritatea modelelor inflaţioniste) Obținem estimarea ( , ) Deocamdată, vom presupune că la T S ( ) trebuie să apară cu o probabilitate foarte mică, deoarece energia celor două particule inițiale din sistemul centrului de masă trebuie aleasă egală cu masa particulei S cu o precizie de ordinul lățimii sale Г^О£ Probabilitatea proceselor inverse, totuși, nu este mică: în echilibrul termodinamic, numărul de dezintegrari și dezintegrari inverse ale particulelor S ar trebui să fie același Prin urmare, dacă quarcii și leptonii au funcții de distribuție de echilibru, numărul de dezintegrari inverse pe unitatea de timp (în volumul comoving) este J(no p'a ) dt = rtot • nesq • a , ( , ) unde nesg este concentrația de echilibru a particulelor S o Problema Să neglijăm expansiunea Universului Arătați prin calcul explicit, folosind funcțiile de distribuție de echilibru ale quarcilor, că rata procesului de retro-producție ( ) este egală cu *fcȘ = r(S- gg)-n?, Capitolul unde Г(S -> qq) este lățimea parțială a dezintegrarii S -> qq Notă: limitat la cazul temperaturilor scăzute, T ms; culoarea quarcilor și a particulelor S este ignorată Dezintegrarea particulelor S oferă următoarea contribuție la modificarea numărului lor pe unitatea de timp în volumul însoțitor: d(n^a ) , - -I-tot "Tts" & • dt ( , ) Adăugând ( ) și ( ), obținem ecuația Boltzmann pentru concentrația particulelor S =-rtot • (ns • a - • a ) ( , ) Să considerăm acum densitatea (B - B) în mediu (fără pierderea generalității vom presupune că particulele S și S au (B - B) = ), notând-o pv-b-d, modificarea se produce datorită la mai mulți factori În primul rând, se formează ca urmare a descompunerilor lui S și S la o rată & ■ G tot ■ ns ' d (pretutindeni vorbim despre o modificare (B - B) în volumul însoțitor) În al doilea rând, chiar dacă (B - L) în mediu este zero, încălcarea CP în dezintegrarea inversă duce la contribuția - ■ Ttot • neq ■ a , astfel încât în echilibru termodinamic (B-B) nu se formează În cele din urmă, dacă există deja o valoare diferită de zero (B - B) în mediu, atunci acesta este spălat din cauza formării particulelor S Într-adevăr, dacă în mediu sunt mai mulți cuarci decât antiquarci, există mai multe procese de dezintegrare inversă qq -> S decât procese qq -> S Modificarea (B - L) datorată acestui mecanism este proporțională cu numărul total de inversări scade, adică valoarea ( , ) și un exces de fermioni cu pozitiv (B - B), adică contribuția corespunzătoare este egală cu T- ea nB-L -cTtot -n^ • a • -, q unde nq este concentrația de echilibru a quarcilor, iar constanta c ~ ia în considerare numărul de canale de dezintegrare Ca rezultat, obținem ecuația d (? B-L - a ) g, ( ea \ m- ea nB - L = d • Ftot • (ns • a -nesq • a) - сГіоі ■ neq ■ aJ •- gіt - ' z T) Primul termen din partea dreaptă este responsabil pentru generare, iar al doilea pentru spălare (B-B) Simplificăm oarecum prezentarea: pe lângă dezintegrari și dezintegrari inverse în dinamică (B - L), un rol joacă și procesele de împrăștiere rezonantă a fermionilor între ele Următoarele formule sunt însă valabile: în esență, rezultă din considerația că în echilibrul termodinamic (B - L) = și ns = Imprăștirea nerezonantă ne aflăm în noi nu se ține cont de prezentarea oarecum simplificată, vezi secțiunea în acest sens Generarea asimetriei în descompunerea particulelor Este convenabil să folosiți ecuația ( ) și să scrieți d^B-La ) d(nsa } -J -i-^-crtot n/-a pv-l nq ( , ) Sistemul de ecuații ( ) și ( ) face posibilă găsirea densității numerice a -particulelor și a asimetriei (B - L) în orice moment de timp, dacă sunt date la un moment inițial tj Este convenabil să introduceți valorile " Pv-L ȘI ^BL = G ' ( , ) Asa de nsa = const • Ns, pv-l^ = const • Nb-l cu aceeași constantă În plus, introducem o variabilă Domnișoară Z~T și folosește ce t Т H(T) = H(T = ms) - T Apoi, ținând cont de relația nq oc G , ecuațiile ( ) și ( ) iau forma ^ = -Kz(Ns-N?), = Kz ■ A''' ■ Nb-l, dz dz ( , ) ( , ) unde parametrul K este definit în ( ) şi Reamintim că ne interesează cazul K În plus, temperaturile scăzute, T ms, sunt de interes adică z Atunci concentrația de echilibru a particulelor S este (nu scriem factorii de spin și culoare) / jp~ms/T tg / msT adică până la o constantă numerică nesemnificativă c N^q = cz / e~z ( , ) Astfel, mărimile care intră în ecuațiile ( ), ( ) sunt definite explicit Capitolul Să începem cu ecuația ( ) Soluția lui arată ca Ns(z) = exp|-y (z - z, )|/fz'^ (z/) dz + exp|-y (z - z ) }ns(zJ, unde Zi = ms/Ti este initial valoarea variabilei z la care este data densitatea particulelor S Ns{zi} Din aceasta solutie se poate observa ca la K se uita rapid valoarea initiala a densitatii particulelor S (termenul doi) tinde rapid spre zero) contribuția principală la integrală vine din regiunea z' apropiată de z (dacă Ars (z) nu este prea mic), deci Ns(z) = Nes Țeq e-'^-^dz' + ( - ) Unde /(z, z') = Y(z")Kz" dz" Se poate observa că, ca și densitatea inițială a particulelor S, asimetria inițială este, de asemenea, uitată rapid la K mare dacă temperatura inițială este de ordinul a sau ceva mai mică decât ms (astfel încât ArsQ(zi) să nu fie prea mic) ) > Sarcina Fie ca temperatura maximă din Univers să fie egală cu Ті și К Estimați valoarea maximă a lui Ті, la care asimetria inițială (В - L) se păstrează în cea mai mare parte până astăzi Presupunând că temperatura inițială este suficient de apropiată de ms sau mai mult de ms, neglijăm al doilea termen din ( ) și scriem pentru asimetria rămasă la temperaturi scăzute, los rlF'jeq Nb l = - -e-^-^-dz, ( , ) Jodz Generarea asimetriei în descompunerea particulelor unde este /( ) = I(r, oo) = [N* (z')kz' dz' Jz Integrala ( ) este câștigată la z destul de mare (adică, temperaturile mici în comparație cu ms): asimetria formată la z ~ (adică, T ~ ms) datorită primului termen din ( ) este spălată la evoluția ulterioară Din ( ) avem pentru z mare = -cz / e~z = -N?(z) ( , ) Astfel, integrandul din ( ) este produsul a doi factori exponențiali: factorul descrescător e- de la ( ) (scăderea concentrației de -particule și, în consecință, efectul de generare (B - L) cu creșterea , adică scăderea temperaturii) și un factor de creștere e /^ ^ (slăbirea procesului de spălare a asimetriei cu scăderea temperaturii) O astfel de integrală de șa este determinată de comportamentul integrandului în punctul minim al exponentului, adică expresia /( ) = ( ) + Acest minim este atins la = * astfel încât N^z^Kz* = ( , ) Reamintind ( ), avem pentru K mare (vezi Secțiunea pentru rezolvarea ecuațiilor de acest tip) * \u d nbO ( n ( nR)) \u d nK + O ( n ( n C)) ( , ) În acest moment, atât integrala /( *) în sine, cât și derivatele sale prima și a doua sunt de ordinul unității, astfel încât /( *) = * + ( ) Ultima relație înseamnă că integrala ( ) este colectată în regiunea din jurul * din dimensiune Az ~ lh și A'i -> lh sunt egale între ele Cu toate acestea, când se iau în considerare contribuțiile buclei, acesta nu este cazul dacă constantele de cuplare care apar în Lagrangianul ( ) sunt complexe, adică are loc încălcarea CP În Fig Orez Amplitudinea dezintegrarii Ni -> lah este dată de suma contribuțiilor din diagrama arborescentă și diagramele cu o singură buclă În cel din urmă, însumarea numerelor generației este implicită Diagramele cu o singură buclă care nu contribuie la asimetrie nu sunt afișate În apropierea vârfurilor sunt indicate cele care apar în ele Constante Yukawa Capitolul Lățimea parțială a dezintegrarii H -> lh la nivelul unei bucle este astfel dată de expresia G(M -> lh) = const ■ ^ yia + D un L U\zU~:aU~ > ( , ) unde Mu este masa particulelor N- (neglijăm masele de particule ale modelului standard: vom vedea că leptogeneza are loc la T GeV), iar D(Mi/My) este expresia pentru suma diagramelor cu o singură buclă prezentate în Fig Formula pentru lățimea de dezintegrare parțială M → lh se obține din ( ) prin înlocuirea constantelor Yukawa cu unele conjugate, ya/ -♦ m/*^ denotând ІshP t? avem pentru asimetria leptonului microscopic g G(M lh) - G(M îh) = -r - tot Sunt ZQ lî/lal ( , ) Aici se ține cont de faptul că Im( /iQ /*a) = pentru = , astfel încât diagramele cu schimbul particulei în sine să nu contribuie la asimetrie În cele ce urmează, vom lua în considerare cazul ierarhiei de masă Mi, M , f HALA А/ ' iar expresia pentru asimetria microscopică ia forma Mi t ( * * " tenge IY mvc> ( , ) ( , ) t> Sarcina Arătați prin calculul direct al diagramelor Feynman că pentru Mu Mi egalitatea ( ) este îndeplinită În legătură cu expresiile ( ) și ( ) facem următoarea remarcă Combinațiile de constante Yukawa incluse în ele diferă de combinațiile de constante care apar în matricea de masă a neutrinilor (a se vedea Anexa C, formula (C )), ma â = ^Y-ya^-Y^- ( , ) Asimetria barionică și mase de neutrini: leptogeneză De exemplu, transformarea unei matrice ya/z de forma yU ( , ) cu o matrice unitară U modifică matricea de masă a neutrinilor mQ/( , dar lasă invariante expresiile ( ) și ( ) Acest lucru nu este surprinzător: transformarea ( ) corespunde unei modificări în baza câmpurilor leptoni la, iar rezultatul pentru asimetrie din alegerea acestei baze nu depinde (nând cont de masele de leptoni ale Modelului Standard, toate bazele câmpurilor de leptoni sunt echivalente ) Din aceasta este clar că asimetria nu este în general direct legată de parametrii de matricea Pontecorvo-Maki-Nakagawa-Sakata (PMNS), care descrie amestecarea neutrinilor obișnuiți și este responsabilă pentru neutrini Prin urmare, măsurarea parametrilor oscilațiilor neutrinilor nu permite, în general vorbind, să se ofere un răspuns fără ambiguitate la întrebare dacă există o asimetrie în dezintegrarea fermionilor grei Na Cu toate acestea, existența oscilațiilor neutrinilor oferă unele indicații că matricea constantelor Yukawa v / are o indicație suplimentară a posibilității de asimetrie în dezintegrarea particulelor de Na este descoperire în experimente viitoare, încălcarea CP în oscilațiile neutrinilor: va însemna că elementele matricei de masă a neutrinilor și, prin urmare, constantele Yukawa, sunt complexe, cel puțin în baza gauge Vom reveni la discuția cu formula ( ) pentru asimetria microscopică și acum să trecem la generarea asimetriei leptonilor în dezintegrarea particulelor R'i Analiza acestuia repetă textual cea efectuată în secțiunea , așa că vom folosi rezultatele obținute în ea La un fix, generarea asimetriei are loc cel mai eficient la GM(LL) " H(T = M ), ( , ) în acest caz, totuși, trebuie să presupunem că particulele de Ni sunt produse în mod eficient în plasma cosmică la T LD datorită interacțiunilor care sunt suplimentare în comparație cu interacțiunile Yukawa ( ) Dat fiind A și că T H = Mpi obţinem că inegalitatea ( ) poate fi scrisă ca mi С ■ v ~ eV, ( ) Мрі unde ti = E L/ 'r' ( °) Capitolul este suma valorilor absolute ale contribuțiilor particulelor R'i la matricea de masă a neutrinului Se poate observa că în acest caz este necesară o ierarhie puternică a constantelor Yukawa : dacă toate ya/z ar avea același ordin de mărime, atunci contribuția celei mai ușoare particule UVi la matricea de masă ( ) ar fi cea mai mare și masele tuturor neutrinilor ușori ar fi mai mici de eV, în contradicție cu experimentul (vezi discuția din Anexa C înainte de formula (C )) Să continuăm totuși să discutăm acest caz și să obținem o estimare a masei Mi pentru acesta, presupunând cu certitudine că în natură o ierarhie directă a maselor de neutrini (C ) este realizată cu o masă mică din starea de masă cea mai ușoară Când inegalitatea ( ) este satisfăcută, estimarea pentru asimetria rezultată a leptonului (și, prin urmare, a barionului) are forma (vezi ( )) În plus, formula ( ) poate fi scrisă ca ( L ) Unde r sha = C - ) este contribuția particulei A'-, la matricea de masă a neutrinului Având în vedere (p ) avem ZL/ tgg Asimetria Al ~ IO- se obține la q ~ IO- (presupunând că q* ~ , ca în Modelul Standard), prin urmare AL > GeV Dacă nu se ia în considerare ajustarea parametrilor modelului, atunci această cantitate oferă scara minimă de masă pentru particulele grele de Na ceea ce face posibilă explicarea asimetriei barionilor prin descompunerea lor: în acest caz, temperatura maximă care a fost atinsă în Univers trebuie să depășească GeV Poate o posibilitate mai naturală este că există o ierarhie directă a maselor de neutrini (S ) și este legată de ierarhia inversă a particulelor grele Na, astfel încât x A/f , x M^ , ti x și A/i AL "C A/s În acest caz, pentru expresia ( ) avem estimarea HPi ~ Watm - , eV ( , ) Deși această posibilitate nu pare firească, nu poate fi considerată exclusă Amintiți-vă, în acest sens, că ierarhia puternică a constantelor Yukawa are loc în Modelul Standard pentru leptoni și quarci încărcați Asimetria barionică și mase de neutrini: leptogeneză astfel încât inegalitatea ( ) și, în consecință, inegalitatea ( ) nu sunt satisfăcute, iar generarea asimetriei leptonilor este suprimată prin procesul de spălare a acestuia Să folosim estimarea ( ) și să scriem L " ( , ) Pe de altă parte, pentru = , expresia ( ) este estimată cu ~ msoi, deci din ( ) și ( ) avem L/i > GeV Vedem că, chiar și în cazul cel mai puțin favorabil pentru leptogeneză, scara de masă necesară a noilor particule nu este incredibil de mare Remarcăm că în acest caz nu este necesar să se implice mecanisme suplimentare pentru formarea particulelor de Ar la temperaturi ridicate, deoarece acestea sunt produse destul de intens în procesele de dezintegrare inversă; este suficient să presupunem că Universul a fost încălzit la temperaturi (vezi ( )) T > - ~in# Deci, în scenariul leptogenezei, asimetria barionică necesară este într-adevăr formată în Belennaya, iar parametrii modelului pot sta într-o gamă destul de largă de valori În mod remarcabil, valorile maselor de neutrini indicate de experimentele de oscilație nu se află prea departe de valoarea tgv despre AICI" ~ dl deci factorul de suprimare ( , ) nu este oricum prea mare Cu alte cuvinte, tocmai în cazul maselor de neutrini mn z* care ne interesează, toate particulele Ar sunt nerelativiste, iar pentru secțiunea transversală a proceselor de tipul ( ) avem estimarea U-u-u-u aih = const • y j a- ~i (amintim că particulele N-, sunt fermioni, al căror propagator la momente și energii mici este egal cu /LD) Luând în considerare expresia (С ) pentru matricea de masă a neutrinilor, această secțiune transversală poate fi scrisă ca Tr(mm') a//, - const -: = const ■ - > mu Asimetria barionică și mase de neutrini: leptogeneză Deja din considerente dimensionale rezultă că G/l = const ■ aih • T (leptonii și bosonii Higgs sunt ultrarelativisti la temperaturi interesante) Ca urmare, avem că pentru z > z*, atunci când procesele de dezintegrare și dezintegrare inversă sunt nesemnificative, asimetria leptonului respectă ecuația dNL dz = -const • M-PlT Y mî Mi V* ■ Nl = -const • z Г ■NL, unde constanta este de ordinul unității Din această ecuație rezultă că procesele de împrăștiere conduc la suprimarea suplimentară a asimetriei rezultate de către factor exp z* const E f CONst E -r- • MPtMi > = exp ІО GeV (în acest caz z* ~ ), atunci limitarea devine mai puternică, tv = c/U Bariogeneză electroslabă unde A este constanta de autoacțiune a câmpului Engler-Braut-Higgs, parametrul este definit prin formula ( ), iar constanta c ia valori de la / la / în funcție de cât de mult faza tranziția este întârziată (vezi formulele ( ), ( )) Luând în considerare relația dintre masa bosonului Higgs și câmpul mediu de vid Engler-Braut-Higgs, mn = V XV obținem că condiția ( ) ar putea fi îndeplinită în modelul standard numai dacă bosonul Higgs avea o masă mică i mh qR + hc ( , ) Faza dependentă de timp t\(i) duce la încălcarea CP în sectorul fermionului și, în cele din urmă, la generarea asimetriei barionului Modelul este cel mai ușor analizat făcând o rotație de fază dependentă de timp a câmpului qn , ( ) Rotația de fază ( ) conduce la un termen suplimentar în Lagrangianul fermionic care rezultă din termenul cinetic iqR^d^qR WR-fd^qR + qR^qR^ Se poate observa că ultimul termen de aici conduce la o modificare a hamiltonianului teoriei H^H-^Nr ( ) Unde Mg = Y qR °qR d x este operatorul numărului de quarci drepte Să presupunem că tranzițiile quarcului drept la quarcul stâng (de exemplu, qR -> q^ + Tr) sunt procese rapide în comparație cu rata de modificare a lui t\, în timp ce procesele de neconservare anormală a numărului barion , după cum am menționat mai sus, sunt lente Neglijând pe acesta din urmă, numărul barionului este zero Pentru Hamilton ( ), aceasta înseamnă că mediul are un potențial chimic local zv față de numărul barion, singurul număr cuantic conservat în ipotezele indicate Calculul energiei libere la col se reduce la o nouă înlocuire a hamiltonianului ( ) cu R - ^Nr - ^(Nr + Rb), ( ) Unde (A'i + Al) = B este numărul barionului Astfel, potențialul chimic efectiv pentru quarcii drepte este egal cu (tsv + #i), iar pentru quarcii stângi este egal cu tsv Folosind rezultatul problemei din secțiunea , obținem pentru numărul barion T D în \u d Dl + D /, \u d - [(culoare + і) + dv], ' Observăm că rotația fazelor qt este anormală, deci excluderea fazei din Lagrangianul ( ) cu ajutorul ei ar duce la un termen ^-dependent în Lagrangianul efectiv câmpuri de calibrare; nu vom folosi această abordare Bariogeneză electroslabă unde am avut în vedere că există două tipuri de quarci stângi (factorul în ultimul termen) Condiția Dv = dă Mv = Să includem acum procesele cu neconservarea anormală a numărului barion în considerare Datorită prezenței potențialului chimic p în mediu, acestea conduc la generarea numărului barion Folosim ecuațiile ( ) și ( ) și scriem dnB AF ■ AB ~dT = t arL; aici DT și DW reprezintă schimbarea energiei libere și a numărului barionului ca rezultat al unui proces sphaleron și este rata unor astfel de procese În cazul unui dublet de quarci stângi (triplete colorate) DW = și DW = p • AB = p Prin urmare, ^ = -^r rA = |^r rA ( , ) (în acest moment se folosește ipoteza lenții proceselor de sphaleron: se crede că influența acestor procese asupra evoluției lui p poate fi neglijată) Ca rezultat, obținem densitatea numărului barionic formată în timpul trecerii peretelui domeniului: pv =-^ f OiTsph(t)dt ( ) Aici Tgp depinde de timp, deoarece mediile câmpurilor scalare la un punct fix se modifică pe măsură ce peretele domeniului trece prin acesta Ca o bună aproximare, putem presupune că GA r/r este dat de formula ( ) rsp/i - i'a^T xz " , până când cantitatea I + | i și (c) = v? respectiv, în timp ce A±, £ sunt parametrii adimensionali ai potențialului Pentru A± > , potențialul scalar are un minim at (c) = er?vi, (c) = c ^V , care corespunde valorii de vid a fazei relative Ѳѵas = C Bariogeneză electroslabă Lăsați tranziția de fază să aibă loc după cum urmează că ambele domenii dezvoltă medii La începutul tranziției de fază, qi și qz sunt mici, deci doar partea pătratică a potențialului efectiv este semnificativă Veff \u d Vlreff (|Ф ) + V ,eff (ІФ ) - vit ^ Re ^ di • Ae rC), ( ) unde Ae ^ = A+ cos f + rA sin f, adică tg T ( ) Presupunem că constanta Yukawa este mică , Li C Atunci masa efectivă a fermionului în faza spartă este, de asemenea, mică, mf = hi $c C T Pentru alte estimări brute, presupunem că grosimea peretelui este de ordinea temperaturii reciproce, k G " ( ) Acest lucru nu este valabil pentru quarcul t, iar efectele aferente necesită o atenție specială Capitolul De asemenea, vom presupune (și acest lucru este într-adevăr adevărat) că viteza peretelui este mică, vw ~ În cele din urmă, fără pierderea generalității, vom presupune că faza Ѳ(r) este egală cu zero în faza spartă, adică, Ѳ(r) = pentru z − "■ oo Fermionii mediului incident pe perete din faza simetrică sunt parțial reflectați de acesta Datorită prezenței fazei dependente de z (z), coeficientul de reflexie Rl al fermionului stâng nu este egal cu coeficientul de reflexie Rl al antiparticulei corespunzătoare Particulele cu moment p , care sunt mult mai mari decât grosimea reciprocă a treptei, practic nu sunt reflectate din acesta (aproximația WKB funcționează pentru ele), iar particulele cu moment puțin mai mic sunt parțial reflectate din acesta, deși pentru ele R ( înălțimea barierei energetice este egală cu mf și este mică în comparație cu pz la pz ~ Pe de altă parte, particulele cu pz ) Situația inversă are loc în spatele zidului, în faza perturbată Peretele mobil al bulei acționează ca un separator de diferite tipuri de particule Bariogeneză electroslabă În regiunea din spatele peretelui (în faza spartă), asimetria dintre particule și antiparticule nu duce la procese cu încălcarea numerelor de barion și lepton, dacă inegalitatea ( ) este satisfăcută În regiunea din fața zidului, nu este așa: deși, în virtutea ( ), fluxul numerelor barionice și leptonilor este zero, în această regiune există o lipsă de fermioni stângaci, și anume, ei participă în interacțiunile electroslabe cu încălcarea numărului barion Aceste interacțiuni tind să compenseze lipsa fermionilor stângi, aducând astfel mediul în faza simetrică lângă perete mai aproape de starea de echilibru termodinamic Reflexia asimetrică a fermionilor din perete modifică mediul la nivel local, la o distanță de perete mai mică decât o anumită distanță I (vom găsi în curând valoarea lui I) Timpul care trece din momentul în care a apărut o lipsă de fermioni stângi într-o anumită regiune până când peretele trece prin această regiune este egal cu t = l/vw În acest timp, procesele cu încălcarea numărului barionului funcționează în această regiune Pentru a găsi I, observăm că în timpul t particula reflectată de perete va experimenta coliziuni t/tj și, în conformitate cu legea mișcării browniene, se va îndepărta la o distanță unde tf și lf sunt timpul și calea liberă medie: l/ = tf pentru cazul particulelor ultrarelativiste de interes pentru noi Împreună cu t = l/vw, rezultă ecuația ( ) =^, t = ^- ( ) VW V*, Datorită fluxului de particule din perete, excesul de particule stângaci (negative) care se formează într-o regiune de mărime I în timp t (pe unitate de suprafață a peretelui) este egal în ordinea mărimii cu Nl = Jl't, deci densitatea corespunzătoare este "* = JL - = ± ( , ) lVw Vom presupune că procesele sphaleron sunt atât de lente încât au timp să proceseze doar o mică parte din exces ( ) Apoi (vezi ( )) dnB p - unde, ca de obicei pentru particulele ultrarelativiste, p ~ n/T De aici ajungem "ind "p t + ''■v~vz ' Capitolul unde durata proceselor sfaleropice este dată de ( ) Formule de colectare ( ) ( ), ( ) și ținând cont de faptul că densitatea entropiei s ~ q*T , obținem din aceasta asimetria barionică Pentru leptonii stângi, calea liberă medie este de ordin tf~ Pentru quarci, este mai mic din cauza ciocnirilor cauzate de interacțiuni puternice, deci t-leptonul este cel mai semnificativ (conform ( ), asimetria crește cu h\ = m/v) Înlocuirea în ( ) Prl \u d x'a' T , și folosind estimarea aproximativă ( ), obținem pentru contribuția z-leptonului Av ~ ~ - ? і s'r, şi h = m /v ~ IO- Pentru vu, ~ și x zz avem de aici Dv ~ ~ ѲSr, ( ) ceea ce este destul de suficient pentru a explica asimetria barionică observată Desigur, în analiza simplificată de mai sus, nu am luat în considerare o serie de factori, cum ar fi prezența maselor dinamice de particule în mediu, conservarea numerelor cuantice de tip (B - L) sau o hiperîncărcare slabă, efectul screening-ului Debye a încărcăturilor gabarite din mediu etc De asemenea, ca și în cazul secțiunii , procesele de difuzie joacă, de asemenea, un rol semnificativ Cu toate acestea, estimarea ( ) rămâne valabilă în ordinea mărimii, iar mecanismul descris este într-adevăr destul de eficient o Problema La ce valori ale vitezei peretelui este valabilă ipoteza despre încetineala proceselor de sphaleron făcută în text? > Problema La ce viteza peretelui sunt nesemnificative procesele de tranziție de la t-leptonul stâng la cel drept (un exemplu de astfel de proces este împrăștierea t-leptonului de către bosonul Z, + Z -> mc + h) Să rafinăm estimarea ( ) Acest lucru necesită rezolvarea ecuației Dirac pentru fermionii care interacționează cu peretele conform ( ) În cadrul de referință asociat peretelui, facem transformarea Lorentz de-a lungul peretelui astfel încât Pentru cuarcul f, analiza prezentată aici nu este aplicabilă, deoarece în mediu cuarcul t stâng se transformă rapid în cuarcul drept datorită interacțiunii puternice Yukawa Bariogeneză electroslabă fermionul s-a deplasat perpendicular pe perete Folosim reprezentarea chirală (Weyl) a -matricilor (vezi Anexa B) În cadrul de referință selectat, funcțiile de undă de fermion nu depind de coordonatele de-a lungul peretelui și ținând cont de termenul ( ) din Lagrangian, ecuația lui Dirac se reduce la două ecuații IdoJan + i O astfel de funcție de undă satisface ecuația ( ) cu m = Pentru a calcula coeficientul de reflexie al fermionului stâng, este necesar să găsim o soluție a ecuațiilor ( ), ( ), în care există o undă incidentă ( ), la z -" - oc există și o undă reflectată (călătorind spre stânga), în timp ce pentru z -> + oc există doar o undă transmisă Din ( ), ( ) se vede că soluția trebuie căutată sub forma qL = e~sh ffff) ■ f, qR = e~gsh phi(r) ■ Ecuații pentru funcțiile numerice φ și φ arata asa: -id 'ibR-\-toribR-\-Tn'{z')'il)L = ^' ( ) idgfb + +oo) Alegem zq Capitolul în zona din spatele zidului Acolo m* = mn/ (presupunem că constanta hi este reală și (z -> +oo) = ), iar soluția ca z -> +oo are forma Fc = e~ipz ^(е ірг-е ір °)+с Pentru z -> + oo există doar o undă transmisă (trn oc err) dacă c = ^e i(tm) p Soluția ( ) are într-adevăr forma ( ) și A \u d -i [ m\z) e ipz dz - ^-e grg ° ( ) Jzn p unde trebuie să punem zq + oo Amplitudinea de reflexie Ă a antiparticulei stângi diferă de ( ) prin înlocuirea m*(z) cu m(z) o Problema Demonstrați ultima afirmație Coeficientul de reflexie al particulei stângi Rl este egal cu pătratul modulului de amplitudine Ne va interesa asimetria reflexiei unei particule și a unei antiparticule: A£-B£ = U| -|A| ( ) Pentru estimări suplimentare, reprezentăm amplitudinea ( ) în formă A \u d r f [t * (r) - t / Ѳ (r)] e gr dz - unde Ѳ(r) este funcția obișnuită de salt și am trecut la limita zq -> oo Presupunem că funcția Re[n(z)j - m/v(z) este antisimetrică în z și scriem M p It[t(g)]e gr dz, Unde M = rrtf + j (Re[m(z)] - m/ (z)) sin( pz)pdz În ordinul mărimii M~mf ( ) Acum expresia pentru asimetrie ( ) ia o formă simplă Rl ~ Rl = ~ M R Im[m(z)] cos( pz) dz Intrand in sfarsit Ѳsrfr) = / Ish[tp(g)] cos( pz) dz, lwmf J ( ) Bariogeneză electroslabă primim Rl - Rl \u d - Mt / i "dsr (p) p Integrala din ( ) tinde rapid spre zero odată cu creșterea impulsului pentru p > lw datorită factorului oscilant cos( pz), în timp ce pentru p Problema Demonstrați ultima afirmație din cazul general, folosind proprietățile ecuațiilor ( ) și ( ) Bariogeneză electroslabă, încălcarea CP și EDM cu neutroni La sfârșitul secțiunii, observăm că în toate mecanismele de generare a asimetriei barionilor luate în considerare de noi, este necesar să se implice surse suplimentare de încălcare a CP în plus față de cele disponibile în Modelul Standard Deși valorile fazelor de încălcare a CP necesare pentru a genera asimetria barionică observată nu par neplauzibil de mari, în modelele realiste ele se dovedesc adesea a fi foarte limitate din măsurători de precizie Una dintre cele mai sensibile la noile surse de încălcare a CP sunt experimentele de căutare a momentelor de dipol electric (EDM) ale electronului de și neutronului dn EDM d este definit ca parametrul hamiltonianului interacțiunii câmpului electric E și spin S, n = - ( ) ( g) t n unde tm este scara de masă a bosonilor Higgs, tsp este faza de încălcare a CP, U este matricea de amestecare a cuarcilor (astfel încât matricea constantelor Yukawa să fie Y = Idiag -U), ( m)- este factorul buclei , iar proporționalitatea cu masele de quarci este legată de faptul că Lagrangianul ( ) încalcă chiralitatea Orez Contribuția unei bucle la momentul dipolului electric al cuarcului n Principala contribuție la ( ) vine din schimbul cuarcului t virtual, deci pentru Tii ~ obținem ( TeV \ - -e-GeV- tona J ( ) O comparație a ( ) cu ( ) arată că faza trebuie să fie mică, tsav Problema Alegeți reprezentările câmpurilor φ și φ în raport cu grupul de gabarit al Modelului Standard și operatorul compozit q purtând numărul barion, astfel încât modelul descris mai sus păstrează invarianța gabaritului la nivelul arborelui Dacă nu ar exista ultimul termen în ( ), modelul ar fi invariant în cadrul transformărilor globale de fază φ -> е ОсВрф, q -> eiaBpq, φ f Numărul cuantic conservat corespunzător ar fi numărul barionic, iar densitatea numărului barionic ar fi egală cu pv \u d іVf (dіF * • F- F * • dif) + nB,q, ( ) unde ns,g = -nq) este densitatea numărului barion al quarcilor Dacă constanta A' în ( ) este mic, dar finit, numărul barionului se păstrează doar aproximativ o Problema Găsiți expresia ( ) folosind teorema lui Noether O situație similară cu cea de mai sus apare în mod firesc în extensia supersimetrică a Modelului Standard, vezi secțiunea Câmpul φ din acesta poate fi o combinație a câmpurilor squarks, sleepon și bosoni Higgs, iar câmpul φ poate fi o combinație de gauge-superparteneri ai bosonilor gauge O interacțiune ca ( ) are într-adevăr Al treilea termen din ( ) ar putea fi ales sub forma | (A' + hc) cu complex A' Totuși, prin redefinirea câmpului φ acesta poate fi redus la forma care apare în ( ) Mecanism Affleck-Dine loc, iar, până la un factor numeric, constanta h coincide cu constanta gauge gs a grupului SU( )с O interacțiune de tip A'(f -L s ) este interzisă pentru un squark prin invarianța gauge față de SU( )c, dar interacțiuni de ordin superior (de exemplu, de tip A'd ) sunt posibile , încălcând numărul barionic și (B-L ) Această din urmă împrejurare este deosebit de importantă, deoarece generarea (B-L) este necesară și suficientă pentru formarea asimetriei barionice, dacă vorbim de temperaturi peste GeV O caracteristică a generalizărilor supersimetrice ale modelului standard este prezența direcțiilor plate în ele - astfel de direcții în spațiul tuturor câmpurilor scalare de-a lungul cărora potențialul scalar este mic până la valori foarte mari ale câmpurilor În ceea ce privește potențialul ( ), în care φ este înțeles ca un câmp care parametriză o direcție plană, aceasta înseamnă că masa m este mică (comparată, de exemplu, cu masa Planck), iar constantele A și A' sunt de asemenea extrem de mici Generarea asimetriei Să descriem mecanismul Affleck-Dine folosind exemplul modelului prezentat în Secțiunea Să presupunem că câmpul φ la momentul inițial al timpului (în teoria inflaționistă, imediat după sfârșitul inflației) a fost omogen spațial și a luat o valoare complexă φ = rіerі Analiza evoluției ulterioare a acestui domeniu este deosebit de simplă în acest caz " А| і| ( ) Știm din Secțiunea că valoarea câmpului rămâne practic neschimbată de ceva timp dacă sunt îndeplinite condițiile de rulare lentă În momentul în care aceste condiții sunt încălcate, câmpul, rămânând omogen, începe să evolueze la minimul potențialului φ = și rapid, de mai multe ori Hubble, se rostogolește până în vecinătatea acestui minim Aproape de minim, părțile reale și imaginare evoluează independent (potenţialul este pătratic), iar fiecare dintre ele se comportă conform formulei ( ), adică Kef = phi = -^ ^ cos(mt + r\ CU, ( ) Ishf \u d ft \u d cos (mt +, D) aL'D ) Rețineți că dacă factorul de scară a ar fi constant, atunci "traiectoria" ( ) ar fi o elipsă pe planul complex (pentru j @ n) De fapt, a(i) crește cu timpul, așa că elipsa se transformă într-o spirală eliptică, vezi fig Prezența unui termen în ( ) care încalcă numărul barion (adică un termen cu A') este foarte semnificativă: dacă nu ar fi prezent, fazele și , [ ar fi egale și elipsa ar degenera într-un segment Câmpul φ(i) al formei ( ) poartă numărul barionului, a cărui densitate este dată de formula ( ) Pd \u d іVf (dіf * f - f * dіf) \u d Vf (fyаdіfІ - f&phi) Capitolul si egal cu ( ) mC^c Vph- sin(/?R - ff a (i) Ca de obicei, pv oc a- , astfel încât numărul barionic să fie conservat în volumul comoving (neconservarea numărului barionic asociat cu ultimul termen din ( ) este mică pentru φ mic) Datorită interacțiunilor cu quarci de tipul ( ), acest număr barion este în cele din urmă procesat în numărul barion de quarci, iar asimetria barionică rămâne în Univers Orez Traiectoria φ(Γ) pe plan complex Așa cum am observat în secțiunea , în limbajul cuantic, câmpul ( ) corespunde stării coerente a bozonilor φ în repaus și a antiparticulelor acestora, iar bosonul φ poartă numărul barionului Bf, iar antiparticulei sale barionul număr număr (-Bph) În acest sens, diferența față de zero a numărului barion ( , ) înseamnă că numerele de bozoni f și antiparticulele lor în această stare sunt diferite Dezintegrarea câmpului φ în quarci și fermioni φ poate fi percepută, deși cu rezerve, ca dezintegrari ale particulelor φ și ale antiparticulelor lor În acest limbaj, formarea unei eventuale asimetrii între quarci și antiquarci este destul de evidentă Să trecem la evaluarea asimetriei barionului astfel generată Este convenabil să scriem acțiunea ( ) în variabilele r și Ѳ astfel încât f = \/ În Universul în expansiune, acțiunea pentru un câmp omogen spațial are forma SPj = Jdta (t)C^r + ^r - V(r, Ѳ)\ Unde V(r, t) = ^-Ț-r -I- "G + ^-r cos Prin urmare, avem o ecuație pentru Ѳ ( ) zi h dV a dt ° Г ) dѲ ' ( ) Mecanism Affleck-Dine Expresia pentru densitatea numărului barion ( ) în variabilele r și Ѳ are forma pv \u d VfG Ѳ Prin urmare, ecuația ( ) poate fi scrisă ca ' ШігУ unde tr corespunde momentului în care se încalcă regimul de rulare lentă Având în vedere că a(t) oc T , obținem o estimare a asimetriei n dV A' \u d dD H (Tg) ' dѲ (Ig) ~ Hg (M ^ Hry / Sm ^ ' ( k ) unde am avut în vedere relaţia standard H = T /Mpp Am avut în vedere şi faptul că câmpul a rămas practic neschimbat înainte de debutul rulării rapide şi a coincis cu cel iniţial până la momentul t = tr Ipoteza ( ) este esențială tocmai în acest punct Capitolul Pentru o analiză ulterioară, reamintim că atunci când ( ) este îndeplinită, condițiile pentru rulare lentă sunt încălcate la w ~ Z ( ) ( ) Folosind această relație, estimarea ( ) poate fi rescrisă ca * X, - / / P\ / / rі \ / Dv ~ Ar * - sin ; \tp/ \Mpi J Se poate observa că rezultatul depinde atât de parametrii modelului (constanta A'), cât și de amplitudinea inițială Гі și faza Ѳі a câmpului scalar φ În cazul general, cutare sau cutare valoare a lui Dv arată ca rezultatul unei alegeri aleatorii a condițiilor inițiale Pentru a înțelege în ce condiții asimetria ( ) este egală cu cea observată, Dv ~ IO- , este necesar să facem una sau alta presupunere despre valorile inițiale ale lui Гі și Ѳі Una dintre ipotezele posibile (deși în niciun caz singura) este că faza inițială nu este mică păcatul ; ~ , iar amplitudinea iniţială este de ordinul amplitudinii Planck, ri ~ Mn Din ( ) este clar că pentru m Problema În situația cu un stadiu intermediar de praf, estimarea ( ) încetează să fie corect Estimare pentru acest caz, presupunând ca înainte că încălcarea condițiilor de coborâre lentă are loc în stadiul dominat de radiații > Problema Se consideră cazul opus ( ) și anume A| Gp = - H în timp ce în stadiul dominat de radiaţii |I| H Prin urmare, adăugarea de prezis ( ) schimbă efectiv termenul de masă în stadiul inflaționist (presupunem A' C A): m \f\ (m - cH )|f| ( ) Pentru Hw, potenţialul are un maxim la φ - , iar în limita A' -> o vale de minime pe un cerc în plan complex ^= e^ '■ A ( ) Condițiile de rulare lentă nu sunt îndeplinite pentru mișcarea pe direcția radială (pentru aceasta avem nevoie de c > ), deci r(t) este determinată aproximativ de egalitate ( ) Pentru A' mic, dar finit, valea ( ) este uşor înclinată (potenţialul depinde de faza ), dar faza este o direcţie aproape plană, pentru care pot fi îndeplinite condiţiile de rulare lentă o Problema Să se arate că condiţiile de rulare lentă sunt îndeplinite la stadiul inflaţionist cH^>m pentru evoluţia fazei Ѳ la A' A În stadiul dominat de radiații, contribuția ( ) este nesemnificativă, iar dinamica este determinată de potențialul scalar ( ) Dacă trecerea de la etapa inflaționistă la cea fierbinte are loc rapid, de mai multe ori Hubble, atunci imediat după debutul etapei fierbinți, câmpul φ începe să coboare la valoarea φ = în regimul descris în problema În în acest caz, valoarea inițială a câmpului este determinată de parametrul Hubble la sfârșitul inflației, iar în aproximarea încălzirii instantanee post-inflaționiste, de parametrul Hubble la momentul declanșării etapa fierbinte: ^C^max AMP ( ) Atâta timp cât termenul de gradul al patrulea domină în potenţial, r(i) scade ca a- oc T Vezi problema În momentul tm, când Ar ~ m , acest mod se schimbă în modul r oc a~ ^ iar generarea asimetriei se oprește rapid În acest moment, temperatura este estimată ca Sh'^tpah A / ^- ( ) Ca rezultat, pentru asimetria barionică, obținem din ( ) Av ^? ~ gі sin / • T V dt BQ\' rț Mț,, ; - = Sin Ѳi max / * Relația p = p/ nu este corectă pentru plasma spațială din cauza interacțiunilor dintre particule Încălcarea sa, totuși, este mică pentru particulele care interacționează slab Concluzii finale unde treh este timpul de pornire al treptei fierbinți corespunzător temperaturii Tmax, iar relația ( ) este utilizată pentru a lua integrala Amintindu-ne ( ) și apoi ( ) obținem în sfârșit Se poate observa că la o temperatură nu prea scăzută Tmax, nu este necesar să se solicite o planeitate extremă a potențialului: de exemplu, chiar și la Tmax ~ IO GeV, X' = IA, m = TeV, o valoare realistă asimetriei barionului se obţine la A ~ IO- d> Sarcina Asigurați-vă că, în scenariul luat în considerare, câmpul inițial Гі ia de obicei valori relativ mici, Гі Problema Considerăm mecanismul tocmai descris pentru c > unde c este parametrul în acțiune ( ) Poate acest mecanism să funcționeze în stadiul fierbinte și să conducă la asimetria barionică observată la Tmax ^fa^fa - y(fafa - v ) , ( ) L Unde = Mн - dvA°" + ge^A^A', ■D^^d^+ge^A^ În plus față de interacțiunile de măsurare dintre câmpurile vectoriale și câmpurile scalare, include auto-interacțiunile câmpurilor scalare Există o ruptură spontană de simetrie în model: valoarea așteptării de vid a câmpului scalar, determinată din condiția minimului potențialului scalar (fafa) = v ( , ) este invariant numai în raport cu subgrupul ( ( ) al grupului de simetrie gauge ( ( ) ) Alegerea stării fundamentale a câmpului scalar sub forma = ( , ) monopolurile t'Hooft-Polyakov constatăm că câmpul A rămâne fără masă (câmpul gauge al subgrupului neîncălcat și câmpul și H = f -v dobândiți masele mw = V și mh = '/bXu respectiv o Problema După ce s-a scris în modelul ( ) acţiunea pătratică pentru mici perturbaţii asupra vidului ( ), se verifică validitatea afirmaţiilor făcute despre spectrul particulelor Ne vor interesa configurațiile statice ale formularului A£= , A?=A°(x), oa=fa(x) cu condiții la limită determinate de cerința ca energia să fie finită, care este dată de expresia - i ) ( , ) La infinitul spațial (r -> oc, unde r = x ), câmpurile iau valori de vid, adică αfa = v , A° = (până la transformări gauge), iar comportamentul lor acolo este limitat de condiții Fj(r -* oc) oc P fa(r -> oc) oc r~ ~ , \fafa(r -> oc) - r ] oc r- \ ^ ' > ' ( , ) rezultând din cerinţa de integrabilitate a densităţii de energie din ( ) La infinitul spațial, modulul vectorului (p , ^ , φ ) este diferit de zero, nu depinde de direcție și este egal cu v Astfel, acest vector determină maparea sferei infinitului spațial în sfera S ac a spațiului intern (spațiul tuturor vidurilor teoriei, adică vectorii care satisfac ( )) Deoarece t (S )=Z^ atunci această mapare poate fi non-trivială, ceea ce înseamnă că această configurație este stabilă din punct de vedere topologic Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers Orez Comportamentul asimptotic al câmpului scalar al monopolului Câmpul scalar (indicat prin săgeți) este direcționat în spațiul interior în același mod ca vectorul rază din spațiul fizic Cea mai simplă mapare netrivială se obține pentru o configurație asimptotică a unui câmp scalar asemănător unui arici, vezi fig , fa(g -> oc) - va pa = - , ( , ) g în acest caz, câmpul vectorial trebuie să coincidă asimptotic cu Da(x) = - Eaijnj ( ) gr pentru a satisface cerința de energie finită ( ) Astfel, configurația de interes pentru noi poate fi descrisă de ansatz oa \u d va ■ ( - / (g)), ( ) A' \u d -vo ^ -a (r) gr Acest ansatz este simetric în raport cu rotațiile spațiale, până la plin de rotații în spațiul interior - transformări globale de V( ) Funcțiile /(r) și a(r) trebuie să îndeplinească cerințele absenței unei singularități la origine și a caracterului finit al energiei totale a configurației, ceea ce duce la limită conditii f(r -> oc) = a(r oc) = , [ - /(r -" )] oc Cіr + C T + , [ - a(r -> )] oc fg + d r + • • •, unde ci, C , și Problema Să se arate că ansatz ( ) trece prin ecuațiile de câmp ale modelului Georgi-Glashow ( ) Verificați că pentru g ~ x/Ă funcțiile f(r) și a(r) scad exponențial la infinitul spațial Configurația pe care am construit-o este un exemplu de monopol magnetic Într-adevăr, pentru asimptotice ( ) câmpul electric non-Abelian este egal cu zero iar câmpul magnetic non-abelian are forma * ' !" = = ( ) monopolurile t'Hooft-Polyakov Amintiți-vă că în electrodinamica obișnuită, un câmp magnetic de formă ar crea un monopol Dirac - o sarcină magnetică de mărime t - ~ situat la origine Prin urmare, configurația obținută de noi se mai numește și monopol (mai precis, un monopol t'Hooft-Polyakov) Remarcăm că în cazul abaterilor mici ale câmpurilor de la valorile vidului și când gabaritul ( ) este ales de câmpul magnetic corespunzător subgrupului neperturbat U(l) este câmpul Bf Într-un indicator arbitrar, un astfel de câmp magnetic este paralel în spațiul interior cu vectorul f° și este egal ca mărime cu (B°f/v) Folosind ( ), aflăm că asimptoticele ( ) corespund, așa cum era de așteptat, monopolului magnetic al subgrupului neperturbat ( ( ), iar acesta din urmă coincide cu câmpul monopolului Dirac Câmpurile scalare și vectoriale masive descrește exponențial departe de centrul monopolului Dacă pentru a identifica subgrupul netulburat ( ( ) cu grupul de electromagnetism, atunci monopolurile t'Hooft-Polyakov departe de centrul lor arată ca particule cu o sarcină magnetică Pentru cele ce urmează, este util de menționat că, alături de monopoluri, există întotdeauna soluții de tip antimonopol Ele diferă în comportamentul câmpului scalar fa \u d -ѵpy ( - / (g)), în timp ce câmpul Af pentru ei are aceeași formă ca și câmpul monopolului Câmpul magnetic (Bf(ba/v) are semnul opus față de câmpul monopolului Pentru modelele cu mw ~ m masa monopolului poate fi găsită din considerente dimensionale făcând modificarea variabilelor în integrală ( ) z = (pv) C fa=va Ca rezultat, energia ( ) ia forma [ + + - I) Deoarece configurația monopolului minimizează energia funcțională, iar integrandul pentru m\v ~ mn nu conține parametri semnificativ diferiți de unitate (mare sau mică), masa monopolului poate fi estimată ca l t\v l ѵ unde factorul n corespunde integrării peste unghiuri Astfel, masa monopolului depășește scala de energie v, care caracterizează încălcarea simetriei ( ) -> ( ( ) Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers Existența monopolurilor magnetice este o proprietate generală a teoriilor Marii Unificări În contextul teoriilor Marii Unificări, monopolurile au mase de ordinul Tpd/ ~ IO GeV și se formează în timpul tranziției fazei Marii Unificări, adică la o temperatură Tc ~ IO GeV Acest lucru este adevărat, desigur, presupunând că astfel de temperaturi au fost atinse în universul timpuriu Să formulăm o condiție necesară pentru existența monopolurilor în teoriile gauge de formă generală Fie Lagrangianul teoriei să fie invariant față de grupul gauge G, iar starea fundamentală să fie invariantă numai față de grupul H, care este un subgrup al lui G, H cu G că grupul G acționează tranzitiv asupra varietății yi, adică toate vacua sunt conectate între ele printr-o transformare de simetrie) Configurațiile monopolului stabil - defecte în dimensiunea spațiu-timp + - sunt posibile dacă varietatea de vid A a teoriei conține sfere necontractibile, adică al doilea grup de homotopie a acestei varietăți este netrivial, tt (G/H) ? ( ) Dacă grupul de calibre G este simplu sau semisimplu (grupurile de calibre sunt întotdeauna compacte) și H include un grup de factori E ( ), atunci rDb'/R) = r (R) = Z, deci monopolurile există întotdeauna în astfel de modele În modelul standard G = SU( ) x SU( ) x O'( ), H = C/( ) x ( ), r (C/H) = : deci nu există monopoluri în Modelul Standard O situație diferită are loc în Marile Teorii Unificate: acolo grupul gauge este, de regulă, simplu (rar semi-simplu), dar este încălcat la energii mari până la SU( )c x SCr( )iv x P ( )v și eventual până la H = SU( )C xU(l)em (un exemplu este teoria SJ ( ) discutată în Secțiunea ) Prin urmare tîq (G/H) = Z De unde rezultă afirmaţia făcută mai sus că că monopolurile există în toate teoriile Marii Unificări Mecanismul crochetelor Să discutăm, folosind exemplul monopolurilor t'Hooft-Polyakov din modelul Georgie-Glashow, cum funcționează mecanismul Kibble La temperaturi ridicate, valoarea medie a câmpului Engler-Braut-Higgs este zero, mediul este în fază cu simetrie neîntreruptă și nu există monopoli Ca rezultat al tranziției de fază, câmpul scalar devine diferit de zero La o distanță mai mare decât lungimea de corelație Icog, direcțiile câmpului scalar imediat după tranziția de fază nu sunt corelate în niciun fel Ca rezultat, în Univers există ambele regiuni cu un câmp scalar direcționat așa cum se arată în Fig a, precum și zonele cu configurații de câmp scalare prezentate în fig , b și , s monopolurile t'Hooft-Polyakov Orez Configurații posibile ale câmpului scalar imediat după tranziția de fază Zone încercuite cu dimensiuni liniare de ordinul SOG Configurare fig a este trivial din punct de vedere topologic și, ca urmare a evoluției ulterioare, se relaxează la o stare fără monopol Configurare fig & are o topologie de arici (cf Fig ); ca urmare a evoluției sale, în sistem se formează un monopol Din configurația din fig , s, se formează în cele din urmă un antimonopol Probabilitățile de realizare a tuturor celor trei tipuri de configurații sunt aproximativ aceleași (și pentru figurile b și c sunt exact aceleași), astfel încât concentrațiile de monopol și antimonopol imediat după tranziția de fază pot fi estimate ca pm = pm ~ ~O G Formarea unui condensat scalar are loc în mod evident independent la distanțe care depășesc dimensiunea orizontului cosmologic Astfel, concentrația monopolurilor formate datorită mecanismului Kibble este într-adevăr estimată prin formula ( ) Concentrarea reziduală: problema monopolurilor La temperaturi sub temperatura tranziției de fază însoțite de formarea monopolurilor, acestea din urmă sunt (sau devin rapid) obiecte nerelativiste Dacă anihilarea lor ar fi nesemnificativă, atunci raportul dintre numărul lor și densitatea entropiei ar fi păstrat Acest lucru ar da pentru contribuția actuală a monopolurilor la densitatea de energie din Univers Pm ts - rm,O \u d TPmPML \u d u,gb \ ' o ~ ѵ Sarcina Arătați că pentru T Sarcina Găsiți temperatura într-un univers imaginar în care, la temperatura T ~ IO GeV s-au format monopoluri cu masa m ~ IO GeV, iar parametrul Hubble ia o valoare caracteristica Universului observabil Corzi cosmice Configurații șiruri Modelul minim în care există defecte topologice de dimensiunea unu, șirurile cosmice, este modelul Abelian Engler-Braut-Higgs cu cel lagrangian B^f - q^(p ieAcf, Fil ( ѵ \ -А(r)*Ф \ / - d / Mp - d ^ A ^, ( ) unde φ este un câmp scalar complex și este câmpul gauge al grupului £ ( ) Lagrangianul ( ) este invariant sub transformările gauge £ ( ) φ -*■ fego^x\ φ* -> φ*e |dda(t) Teoria ( ) prezintă ruperea spontană a simetriei: vidurile teoriei, determinate din condiția minimă pentru potențialul scalar, sunt descrise prin egalitate ( ) ||"= și rupeți complet simetria G = £ ( ) (G -> H, H = ) Varietatea de viduri echivalente a teoriei este descrisă de ecuația ( ) și este un cerc S (aceasta corespunde relației G/H = £ ( )), ѵ -=e V Ca urmare a ruperii spontane a simetriei, toate câmpurile devin masive: modelul conține câmpuri vectoriale reale și scalare cu mase Md \u d ev și Mf \u d ѵ A g respectiv În modelele cu un grup global de simetrie abeliană, formarea de șiruri globale este posibilă corzi cosmice În Universul fierbinte la temperaturi Т > ѵ, atât componentele reale cât și cele imaginare ale câmpului complex φ iau valori diferite în diferite puncte din spațiu: faza aleatoare a(x), definită formal în fiecare punct ca arctg[Roșu /Im ], este distribuit uniform În momentul tranziției de fază la o anumită temperatură Tc, câmpul scalar capătă o medie diferită de zero, iar valorile lui a(x) sunt fixe În general, ele se dovedesc a fi diferite în puncte diferite, dar întrucât termenul de gradient contribuie și la energia totală a configurației, configurația tinde să devină mai uniformă odată cu răcirea ulterioară a plasmei În cele din urmă, fazele a(x) se pot egaliza complet în întregul volum al orizontului, dar acest lucru s-ar putea să nu se întâmple: când ocolești cerc, faza câmpului φ se poate schimba Unicitatea câmpului necesită doar ca în timpul unei călătorii complete dus-întors de-a lungul oricărui contur închis C, faza câmpului φ se modifică cu o sumă care este un multiplu de n, Da = / de = nN, ( , ) jc dv unde Ѳ este unghiul azimutal în spațiul fizic Configurațiile cu N O se numesc șiruri, iar mecanismul descris al formării lor nu este altul decât mecanismul Kibble Șirul cosmic poate fi din nou ilustrat în Fig , dar acum planul desenului este planul perpendicular pe șir, iar săgețile reprezintă vectori în spațiul interior bidimensional (Rep, Imd) Cu această rafinare, mecanismul Kibble este din nou ilustrat în Fig : duce la formarea ordinului unui segment al unui șir de lungime Іsog într-un volum de ^og Continuitatea câmpului φ garantează că șirurile trebuie să fie fie închise, fie infinite - șiruri deschise cu capete care se extind dincolo de orizont Continuitatea câmpului φ garantează și dispariția lui φ pe o linie care trece în interiorul conturului C, de-a lungul căreia se realizează integrarea în ( ) Aceasta înseamnă că lângă această linie (miezul șirului), configurația pe care am considerat-o păstrează o densitate mare de energie, ~ Аv Departe de miez, configurația de câmp a șirului satisface condiția minimă pentru potențialul scalar ( ), dar pentru φ are și o dependență netrivială de variabilele unghiulare În cazul special al unui șir drept infinit îndreptat de-a lungul axei z configurația câmpului nu depinde de z și are următoarele asimptotice la infinitul spațial în plan (x, y) (în continuare, omitem o fază constantă arbitrară în valoarea câmpului mediu în vid φ, deoarece aceasta poate fi întotdeauna anulată prin redefinirea câmpurilor): 'N F - L ~dL ( , ) unde Ѳ este unghiul polar al sistemului de coordonate cilindrice Numărul de înfășurări N este un invariant topologic Asimptoticele câmpului După cum este scris în ( ) °Din acest motiv, este destul de dificil să "scăpăm" de șirurile cosmice, dacă acestea există în Univers Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers este ales în așa fel încât asimptotic, ca x + y -> oo, Oh -> Oh deci nu există câmpuri fizice departe de șir, iar energia șirului (pe unitate de lungime) este finită Din ( ) rezultă că există un câmp magnetic în miezul șirului Pentru fluxul câmpului magnetic B = V x A de-a lungul șirului (adică de-a lungul axei z) obținem j Bds= )), ij = l, , ( ) ѵ ep R unde p = y/( m ) + (m ) este coordonata radială pe plan (m,m/) Deoarece pentru p mare câmpurile configurației șirurilor trebuie să meargă la asimptotice ( ), atunci pentru funcțiile f(p), a(p) avem Y(p -> oc) -> , a(p -> oo) -> Câmpurile φ și Am trebuie să fie nesingulare ca p -> , de unde urmează asimptoticele /(p-> )-> , a(p-> )-> Funcțiile f(p) și a(p)-soluții ale ecuațiilor câmpului-nu pot fi găsite analitic, dar pot fi obținute ușor numeric Să estimăm energia pe unitatea de lungime a coardei (tensiunea) Făcând la fel ca si in cazul unui monopol, scriem R dE dz , \ -i ( a) d ( b) corzi cosmice unde s-a făcut schimbarea variabilelor ϵ = ѵ Problema Exprimați în kg/cm densitatea de energie a șirului p la ѵ ~ ІО GeV Comparați masa Pământului cu masa unei șiruri care înconjoară Pământul la ecuator Pentru |A'| > asimptotice ( ) sunt aceleași pentru un vârtej cu N înfășurare și pentru N vârtejuri cu înfășurare unitară În funcție de parametrii modelului, anumite configurații pot fi de preferat Pentru Mg este favorabil din punct de vedere energetic să se descompună în șiruri cu |A'| = , în timp ce pentru Mg > Mf, dimpotrivă, procesul de contopire a vârtejurilor este avantajos (în teoria supraconductivității, aceste cazuri corespund supraconductorilor de al doilea și primul fel) În Universul timpuriu, formarea șirurilor cu | V| > este suprimat: ca rezultat al tranziției de fază, în principal șiruri cu |A'| = Pentru a înțelege ce efect au șirurile cosmice asupra geometriei spațiului, să găsim tensorul energie-impuls al șirului În cazul general, pentru Lagrangianul ( ) avem: Adevarat = -Cgpu + Dy(r) - FpxFuPgXp, ( , ) care pentru configurația ( ) dă după media asupra miezului șirului (vezi mai jos) Trv = -diag ( , , , - ) • C ( , ) Rețineți că atât configurația ( ) cât și tensorul energiei impulsului ( ) sunt invariante sub creșterile Lorentz de-a lungul șirului Este clar că într-o astfel de situație mișcarea întregii configurații (ca "un singur obiect") de-a lungul direcției șirului este nefizică În cele ce urmează, ne vor interesa scalele distanțelor I(ev)- , adică grosimi mult mai mari ale coardei Când se studiază astfel de scale, tensorul energie-impuls ( ) poate fi setat egal cu Tru = p • diag ( , , , - ) JQr) kxr energia funcțională pentru noua configurație este reprezentată ca Kt' Pif*Pif + -F j + k V((c)) Această expresie în funcție de k trebuie să aibă un minim la k = , de unde integrala ( ) dispare Remarcăm că argumentul de scalare de mai sus se întoarce la Derrick și este aplicabil unei clase largi de soluții de tip soliton În tensorul energie-impuls al șirului ( ), două componente diferite de zero - densitatea de energie Tqq și presiunea de-a lungul șirului T - coincid ca mărime (dar se dovedesc a avea semne opuse) Acest fapt indică faptul că avem de-a face cu un obiect relativist pentru a studia proprietățile gravitaționale corzi cosmice care nu se poate limita la aproximarea newtoniană Cu toate acestea se poate crede că departe de șir metrica spațiu-timp este aproape de plată și, prin urmare, se poate folosi ecuația pentru potențialul newtonian scalar static Φ, definit în metrica externă Minkowski prin relația poo = + Φ Această ecuație are forma (vezi (A ), (A )) DF \u d G Problema Asigurați-vă că acțiunea Nambu-Goto ( ) nu apar corecții, liniare în raport cu grosimea șirului și raza curburii acesteia corzi cosmice Gaz string cosmic Departe de un șir închis de lungime L, arată ca o particulă punctiformă de masă Ms = pL Prin urmare, neglijând disiparea energiei corzilor, efectul unui gaz de corzi închise asupra vitezei de expansiune a Universului este același ca și pentru un gaz de particule relativiste sau nerelativiste, în funcție de vitezele corzilor O situație mai realistă în care procesele de disipare sunt importante va fi discutată în Secțiunea Cosmologia gazului de corzi infinite arată diferit În cele ce urmează, vom folosi aproximarea gazelor ideale: corzi cosmice separate între ele de o distanță mult mai mare decât grosimea lor interacționează exponențial slab prin câmpurile Ad și φ Interacțiunea gravitațională dintre corzi este, de asemenea, nesemnificativă Pentru a găsi ecuația de stare pentru un gaz cu șiruri infinite, luăm în considerare mai întâi o configurație de N șiruri în repaus, paralele cu axa z și separate între ele printr-o distanță medie L, care este vizibil mai mare decât grosimea șirului Tensorul energie-impuls al acestei configurații are forma N m$(x, y)= ■ dias ( '°> °' ) ■ - y^- I= În limita unui număr mare de șiruri, obținem pentru tensorul energie-impuls mediu "') = /T^dvdXdy = ^diagd , ,- ) ( , ) Acesta este tensorul energie-impuls pentru configurația statică Acum lăsați șirurile să se miște cu viteză și în raport cu observatorul care se odihnește într-o direcție pozitivă de-a lungul axei x Tensorul energie-impuls pentru o astfel de configurație poate fi obținut din ( ) prin intermediul unei transformări Lorentz corespunzătoare - boost de-a lungul axei x cu o viteză u, ("Г u /T \("x) Y V-P-v} - ^ îz Vi - u 'k -v Făcând o medie pe direcțiile de amplificare, omitem elementele liniare ca viteză în {TC /Ux\ Luând în considerare în mod similar configurația șirurilor care se deplasează de-a lungul axei y și făcând media pe ambele axe (amintim că pentru configurația șirurilor pe care am considerat-o, paralel cu axa z, mișcarea de-a lungul axei z este nefizică), obținem ■ diagp u u \ Vorbim despre corzile Abrikosov-Nielsen-Olesen Pentru șirurile globale situația este diferită Acest lucru ia în considerare nu numai modificarea densității energetice și a impulsului corzilor individuale ca urmare a amplificarii, ci și modificarea distanței dintre coarde din cauza scurtării Lorentz a lungimii Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers În cele din urmă, repetând întreaga procedură pentru configurațiile de șiruri paralele cu axele x și y și făcând o medie pe toate cele trei direcții, obținem în final tensorul energie-impuls pentru un gaz ideal de șiruri infinite ( , ) În limita u -> , ecuația de stare pentru gazul corzilor, așa cum era de așteptat, trece în ecuația de stare pentru un gaz relativist, p = p/ În cazul șirurilor lente, ceea ce este mai interesant pentru cosmologie, ecuația de stare ia forma P=~^P- ( , ) În conformitate cu rezultatele secțiunii , energia și presiunea gazului șir evoluează în Univers ca P, P oc a (i) ( , ) Motivul fizic al acestui comportament este că expansiunea universului modifică distanțele dintre șiruri în două direcții transversale, și nu în trei direcții, ca în cazul unui gaz de particule o Problema Neglijând ciocnirile șirurilor și disiparea energiei lor (ceea ce este de fapt incorect), estimați numărul de șiruri din partea vizibilă a Universului dacă acestea s-au format ca urmare a unei tranziții de fază care a avut loc la o temperatură de Tc ~ GeV Același lucru pentru Tc ~ GeV Sugestie: presupunem că șirurile sunt formate de mecanismul Kibble, astfel încât imediat după tranziția de fază să existe aproximativ o secțiune a șirului de lungime Hubble per volum Hubble Dependența ( ) arată că rolul șirurilor lungi în Universul în expansiune (dacă există) devine mai semnificativ în etapele ulterioare ale evoluției Densitatea de energie a gazului string evoluează în conformitate cu aceeași lege ca contribuția la curbura spațială [vezi ( )] și scade mai lent decât densitatea de energie a materiei relativiste sau nerelativiste > Problema Presupunând în cadrul modelului ( ) că șirurile s-au format ca urmare a unei tranziții de fază la o temperatură T ~ ѵ puneți o limită pe scara de energie a tranziției de fază ѵ pe baza cerinței ca contribuția gazului șir la densitatea actuală de energie a Universului să fie mică Să presupunem că sunt îndeplinite condițiile descrise în problema Dacă în etapa târzie a evoluției Universului ar domina șirurile lungi, atunci factorul de scară ar crește cu timpul conform legii liniare a(i) oc i corzi cosmice Rezultă că presupunerea dominației șirurilor în universul modern ar contrazice observațiile; Datele cosmologice arată că universul se extinde într-un ritm accelerat Chiar dacă în Universul nostru există șiruri, contribuția lor relativă la densitatea energetică scade și, în consecință, șirurile cosmice nu au avut nicio contribuție semnificativă la rata de expansiune a Universului nostru și nu vor avea niciuna Deficiență de colț Acum să trecem la considerarea altor efecte gravitaționale care sunt caracteristice modelelor cu șiruri infinite Să găsim distorsiunea geometriei spațiale în prezența unui șir drept infinit Vom vedea acum că este extrem de netrivial Luați în considerare o perturbare asupra metricii Minkowski și utilizați gabaritul armonic d"hț - = ( , ) În acest indicator, ecuațiile liniarizate ale lui Einstein iau forma (vezi Secțiunea A ) □Ldi = - r( (m^ - , ( , )) unde □ = d\dx este D'Alembertianul în spaţiul Minkowski Pentru un șir cosmic, partea dreaptă a lui ( ) este definită prin formula ( ) și are componente nenule cu indici și , astfel încât numai componentele іц și /і sunt netriviale; fiecare dintre ele satisface ecuația + y)^ ( ) = Gbd (m) g", lucrând în primul ordin al teoriei perturbațiilor în Gp', Gp" Verificați că în acest caz spațiul din afara șirului este curbat Metrica ( ) este un exemplu de metrică cu singularitate conică Cercurile p = const au o lungime mai mică de m Schimbarea coordonatelor Ѳ ( - Gp) metrica ( ) este convertită în metrica Minkowski cu singura diferență că unghiul polar Ѳ ia acum valori într-un interval mai îngust, : această metrică este local plată, iar RpU = pentru ea corzi cosmice identificați și decupați zona întunecată: în acest caz va exista un deficit al unghiului D Razele de lumină din acest plan, care emană de la observator în aceleași unghiuri a' = a" față de direcția OS de pe șir, ajung în cele din urmă într-un punct, deoarece punctele A' și A" sunt identificate (distanțele SA' și SA" sunt aceleași datorită simetriei) Dacă acum plasăm o sursă de lumină în punctul A ' = A ", atunci lumina va veni către observatorul O din două direcții diferite: O A ' și OA" Ca rezultat , observatorul va vedea două surse identice în două direcții diferite, iar unghiul dintre aceste direcții, Da = a' + a", este proporțional cu deficitul unghiului; pentru D mic este adevărat ( , ) unde I este distanța de la șir la sursă și d este distanța de la observator la șir Dacă distanța de la observator la sursă poate fi determinată (de exemplu, prin măsurarea deplasării spre roșu), atunci distanța până la șirul d nu poate fi măsurată direct, prin urmare, în cazul general, măsurarea distanței unghiulare dintre surse (A' și A"} permite obținerea doar o limită inferioară a deficitului de unghi, D > Da Deoarece deficitul de unghi este proporțional cu tensiunea corzii (vezi ( )), măsurarea Da oferă o constrângere pe scara de energie c care caracterizează ruperea spontană a simetriei, Orez Propagarea luminii către observatorul O de la sursa A' = A" situată în spatele șirului S Pentru a ilustra acest fenomen de lentilă în sistemul de coordonate ( ), ar fi necesar să se decupeze zona întunecată din Fig și lipiți limitele SA' și SA" Ca urmare, suprafața desenului (anterior - o foaie plată) va deveni un con cu un vârf în punctul S al locației șirului Lumina se propagă de-a lungul geodezicilor - cele mai scurte drumuri între două puncte Între sursa A' = A!' iar observatorul O, există două astfel de căi, ocolind vârful conului din stânga și din dreapta Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers o Problema Folosind ecuația geodezicilor în metrica ( ), verificați în alt mod că sursele sunt lentile de șiruri cosmice În considerarea noastră, am neglijat expansiunea Universului În cazul general, coeficientul de proporționalitate dintre D și Da depinde de evoluția cosmologică De exemplu, într-un Univers plat cu Pd/ = , analogul relației ( ) are forma Da \u d D • ( - - +, ( - ) \ -( + ch) / / unde zs și zA sunt deplasările spre roșu ale șirului și, respectiv, sursei |> Problema Verificați formula ( ) Obțineți o formulă similară pentru Universul în expansiune, a cărui densitate energetică este dominată de contribuția constantei cosmologice Generalizați formula rezultată precum şi formula ( ) pentru un şir înclinat faţă de planul fig la un unghi arbitrar Pentru simplitate, am luat în considerare lentilarea unei surse punctuale O confirmare experimentală a "identității" imaginilor ar fi coincidența spectrelor nx Pentru sursele extinse, legătura dintre imagini este, în general, mai complicată, dar chiar și în acest caz există o astfel de regiune în spatele șirului, încât pentru un obiect aflat în el, ambele imagini trebuie să fie aceleași: de aceeași intensitate și fără distorsiuni o Problema În cazul general, investigați problema formei imaginilor unui obiect sferic din spatele unui șir Un alt fenomen cauzat de corzile cosmice este o distorsiune specifică a modelului de anizotropie CMB Dacă șirul și observatorul sunt în repaus în raport cu CMB, atunci observatorul va găsi repetări de-a lungul șirului în distribuția punctelor de temperatură ale CMB, ceea ce este explicat prin lentila șirului discutată mai sus În acest caz, sursa, un element al sferei ultimei împrăștieri de fotoni relicve, este situată la o distanță mai mare de șir decât observatorul, prin urmare distanța unghiulară dintre punctele de temperatură identice coincide cu deficitul de unghi (vezi formula ( ) în limita / " d), &Ѳ = Da Dacă șirul se mișcă într-o direcție transversală față de linia de vedere, atunci apare un efect suplimentar - o schimbare sistematică a frecvențelor (temperaturile) fotonilor relicte "ocolind" șirul din diferite direcții [ ] Acest fenomen este ilustrat în fig , unde lucrăm din nou în coordonate în care metrica este aceeași cu metrica Minkowski și toată notația este aceeași ca în Fig Luați în considerare din nou două imagini A' și A" ale aceleiași surse Deoarece șirul S se mișcă cu viteza uj în transversal corzi cosmice Orez Propagarea luminii către observatorul O de la sursa A' = A" situată în spatele șirului S care se mișcă cu viteza u ± fata de linia de observatie in directie, atunci toate punctele unghiului A'SA se deplaseaza cu aceeasi viteza In momentul emiterii semnalului, sursa A' avea viteza ttj , a carei proiectie pe axa de observare O A' este co-dirijată către impulsul fotonului emis Pentru sursa A' componenta corespunzătoare va fi opusă impulsului fotonului Ca rezultat al efectului Doppler longitudinal, obținem o modificare a frecvenței fotonului, l/ l D D O A: Dei = u±-t- , O A : Dei = -uj , £ unde = / y/ - zzj și punem Da și D , având în vedere fotonii radiației relicve Vedem că fotonii care zboară în fața șirului devin roșii, iar fotonii care zboară în spatele șirului devin albaștri În general, aceasta duce la o distorsiune a spectrului CMB, dar pentru D mici și u± realiste distorsiunea este mică: modificarea efectivă a temperaturii CMB este este T \u d u ± D \u d , * ^Tî (IO GeV) Cu toate acestea, o analiză a anizotropiei CMB face posibilă excluderea existenței unei rețele de șiruri cu p > ( , • IO GeV) [ ] și a unui singur șir cu p > ( , • GeV) în vizibil parte a Universului [ ] Datele despre fundalul cosmic cu microunde indică faptul că fluctuațiile sale de temperatură sunt gaussiene Un șir în mișcare ar duce la apariția unui salt de temperatură de-a lungul liniei - proiecția șirului pe sfera cerească, iar aceasta ar fi o singularitate non-Gauss în distribuția temperaturii radiației cosmice de fond cu microunde peste sfera cerească Deoarece nu se observă o astfel de non-gaussianitate, se poate obține o constrângere asupra parametrului p din aceasta [ ] Se dovedește a fi de aceeași ordine cu restul limitelor existente și se ridică la p , dă legea evoluției densității de energie a buclei ( ) Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers În general, argumentul declarat este valabil numai dacă dimensiunea tipică a buclelor rezultate este semnificativ mai mare decât minimul Calculele numerice [ ] arată că buclele rezultate au într-adevăr o dimensiune comparabilă cu dimensiunea orizontului: dimensiunea lor tipică R(t) se scalează liniar în timp și se dovedește a fi R(t) = at atât la nivelul dominat de radiație și stadii asemănătoare prafului , a ~ , Rețineți că calculele numerice anterioare, efectuate cu o rezoluție mai proastă, nu au permis determinarea valorii lui a, dar au arătat că aceasta este mică, a -φ (grupul de simetrie Z ) Ca urmare a ruperii spontane a simetriei Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers câmpul φ capătă o valoare de așteptare a vidului diferită de zero (f) = +v sau (f) = -v, adică, spațiul de vid se dovedește a fi deconectat și este format din două puncte Ca urmare a tranziției de fază, în Univers se formează domenii de două tipuri: în unele, valoarea medie a câmpului este pozitivă , (φ) = +v, iar în altele (φ) = -v Configurațiile câmpului care se interpolează în spațiu între diferite viduri φ = ±v se numesc pereți de domeniu - acestea sunt granițele dintre regiunile cu diferite viduri Condiția necesară pentru existența pereților de domeniu în notația folosită în ( ), ( ) are forma r (S/R) / Această condiție înseamnă că colectorul de vid = G/Н este format din mai multe componente deconectate În cel mai simplu caz al unui perete de domeniu infinit static situat în planul = , configurația dorită depinde doar de coordonata z și este o soluție a ecuației - L(f - g )f = ( , ) cu condiții la limită φ(r -* ±oc) = ±v (îndoire) sau φ(r -> ±oo) = (anti-îndoire) Aceste configurații arată astfel: îndoire: antikink: p(z) = t'th£, G> (z) \u d -V th - -, ' A ( , ) ( , ) unde А = /(Лѵ ) > Sarcina Asigurați-vă că îndoirea este într-adevăr o soluție a ecuației ( ) Pentru a explica semnificația parametrului A, să găsim tensorul energie-impuls pentru îndoire, presupunând că spațiu-timp este plat Înlocuind kink ( ) în expresia generală pentru tensorul energie-impuls al câmpului scalar, Тці/ - FtsfOuf obținem pentru peretele domeniului \r T ° Y \u d (b I - , ) ( , ) ch fi Media temperaturii câmpului o imediat după tranziția de fază nu coincide, în general, cu valoare de vid şi totuși, acest lucru nu este esențial pentru noi aici zidurile domeniului Vedem că tensorul energie-impuls nu depinde de coordonatele xy și diferă de zero doar în regiunea - D dw \/ L o G DW, f tDW, t / \u d / -ZOo dz - - v și I Zjj dz - I ± dz - -Tj determinați densitatea energiei de suprafață și presiunea de-a lungul peretelui domeniului, care coincid exact între ele ca mărime, dar au semne diferite Rețineți că componenta T v este banală, ceea ce înseamnă că nu există tensiune pe perete în direcția perpendiculară pe acesta Componentele spațiale mari ale tensorului energie-impuls indică faptul că că peretele domeniului este un obiect relativist, despre care se poate aștepta să aibă proprietăți netriviale din punctul de vedere al gravitației Pentru a ilustra acest lucru, luăm în considerare ecuația liniarizată ( ) pentru potențialul newtonian Pentru tensorul energiei impulsului ( ) are forma df = - ttGT d w Soluția sa în limita unui perete subțire, Too = /^( ), are forma Ф \u d - tg ( f | ( , ) Drept urmare, pereții domeniului, dacă ar fi în repaus, ar fi surse de "antigravitație": particulele non-relativiste ar fi respinse din ele! În realitate, ideea unui perete de domeniu static și aproximarea liniară pentru ecuațiile Einstein sunt inaplicabile în situația considerată Prin urmare, imaginea prezentată aici este suprasimplificată Este prezentat aici doar pentru a ilustra faptul că pereții de domeniu gravitatori au proprietăți foarte netriviale Mecanismul Kibble funcționează și pentru pereții de domeniu În cazul general, după o tranziție de fază, Universul este format din regiuni de diferite viduri separate prin pereți de domeniu, în care sunt scufundate regiuni închise ale vidului opus, unde există și regiuni închise ale vidului opus etc În acest caz , pereții domeniului formează suprafețe închise, deschise sau închise, care nu se intersectează Pentru marea majoritate a modelelor de fizică a particulelor, existența a cel puțin unui perete "infinit" (cu dimensiuni de ordinul orizontului) în partea vizibilă a Universului modern ar contrazice observațiile observaționale Potrivirea nu este completă pentru pereții de domenii curbați Considerăm modelul ( ) în care setul de viduri este format din doar două puncte Pentru situații mai complexe (de exemplu, în modelele cu simetrie SP: n > ), vor exista mai multe tipuri diferite de domenii și, prin urmare, pereți care se interpolează între ele, care, în cazul general, se pot intersecta deja Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers date Acest lucru se poate observa, fie și numai din faptul că energia unui perete de domeniu cu dimensiuni de ordinul mărimii moderne a orizontului este estimată ca Mdw ~ tyH^ , în timp ce energia totală în partea vizibilă a Universului este de ordinul pcHq Cerând ca energia peretelui să fie mai mică decât energia totală, d) H^ Problema Găsiți ecuația de stare pentru un gaz cu pereți de domeniu neinteracționați care se mișcă cu viteze non-relativiste Sugestie: utilizați considerații similare cu cele prezentate în secțiunea În concluzie, observăm că, pe lângă influențarea ratei de expansiune a Universului, pereții domeniului ar putea duce și la alte efecte observabile În special, potențialul gravitațional al peretelui domeniului ar afecta radiația relicvă datorită efectului Sachs-Wolf, care este discutat în detaliu în partea a doua a cărții Din punct de vedere numeric, pentru un Univers în expansiune cu valori realiste ale parametrilor cosmologici, efectul principal [ ] este modificarea valorii potențialului gravitațional ( ) atunci când fotonii traversează peretele domeniului, rezultând o schimbare a frecvenței fotonului bіl /іl = DF În consecință, temperatura radiației relicve în direcția peretelui domeniului situat la distanță / se modifică cu valoarea Presupunând-o fara pierderi de generalitate, printr-o valoare de ordinul orizontului modern, I ~ Hq , se obtine din absenta contributiei anizotrope corespunzatoare, dT/T ( ) și un scalar real cu patru fire ^a, a = , , £ = ^ oc, adică t e a(x) tinde către o valoare constantă independentă de unghiuri sau r Fără pierderea generalității, putem presupune că fa(g os) = v oc) = r O astfel de configurație are un număr topologic unitar Aceasta este textura (nodul) cu numărul topologic minim o Problema Verificați că pentru configurația ( ) numărul topologic este Configurația ( ) nu este stabilă Energia acestei configurații statice este complet determinată de termenul de gradient ( , ) Deoarece la redimensionarea coordonatelor x -> x' = ax, energia ( ) se modifică ca E -> E' = aE, această configurație de câmp este instabilă în raport cu contracțiile Odată formată, textura va începe să se micșoreze Pentru un nod care s-a micșorat la o dimensiune de ordinul m > , condiția ( ) poate să nu mai fie îndeplinită și nodul va dispărea Energia acumulată în nod va fi convertită în energia particulelor fără masă - bosonii Nambu-Goldstone Rețineți că, în cazul unui spațiu tridimensional static, care este o sferă S nu numai din punct de vedere topologic, ci și geometric, configurațiile de tip textură pot să nu se prăbușească din cauza curburii spațiale non-zero Soluția corespunzătoare are forma ( ), dar acum x coincide cu coordonata de pe S pacc, în termenii căreia metricul spațiului are forma dl = a [dx + sin x • (d + sin Ѳ do )] ( , ) Această proprietate ilustrează faptul că topologia oferă o condiție necesară, dar nu suficientă, pentru existența unor configurații stabile netriviale E = i I d xVpa • V^a Texturi Mai mult, soluția ( ) este netrivială pe întreaga rasă de sfere, iar vectorul ( ) poate fi considerat ca o normală a sferei Sgpace scufundată într-un spațiu euclidian fictiv cu patru dimensiuni > Problema Arătați că configurația ( ) este o soluție în spațiu cu metrica ( ) Prezentăm un argument euristic în favoarea stabilității soluției ( ) într-un spațiu cu metrica ( ) Luați în considerare o configurație de câmp a formularului ір = ѵ /cosdsin sin (^)\ sin(c)sinѲsin (^) cosflsin (*) \C S(a)/ PENTRU Т > , în plus, pentru varietățile de vid rezultate există grupuri de homotopie netriviale G V (G/Ri) + O, HDH (G/H ) / O, Exemple de structuri posibile sunt: "grămadă" - configurații de șiruri cu capete situate pe pereții domeniului (și, în general, deplasându-se de-a lungul pereților), "coliere" - șiruri cu monopoluri înșirate pe ele solitoni non-topologici: Q-bile etc Astfel, colierele se formează în modele cu două tranziții succesive de fază: Etapa I: G -> G' până la E ( ); Etapa II: G' x ( ) -" H x Zyy În prima etapă se formează monopoluri, iar în a doua, snururi sunt întinse între monopoli, iar colierele corespund cazului N = , când fiecare monopol este conectat doar la alți doi monopoli Evoluția configurațiilor hibride, în general, diferă de evoluția defectelor topologice constitutive Nu vom discuta acest lucru în detaliu aici; remarcăm doar că din punct de vedere al cosmologiei, colierele par a fi cele mai interesante *Solitoni non-topologici: Q-balls Pe lângă defectele topologice considerate în secțiunile anterioare, există și alte tipuri de configurații de câmp localizate a căror stabilitate în timpi cosmologici se datorează unor motive care nu sunt direct legate de topologie Un exemplu popular al acestui tip de solitoni sunt bile-Q, care sunt stabile datorită existenței unei sarcini globale conservate și absenței particulelor încărcate fără masă Model cu două câmpuri Un model simplu care conține solitoni de tip Q-ball non-topologici [ ] conține un câmp scalar real x și un câmp scalar complex φ Lagrangianul modelului are forma C \u d d "f - d" f + d "x - ѵ (X) - h x | d | , ( , ) mai mult, potenţialul V (x) are un minim absolut at X = ѵ / , ( , ) Asa de V(X = v) = , V(x = ) = Vo > În vid ( ) câmpul φ are masă Shf - hv, câmpul x = x - ѵ va fi de asemenea considerat masiv Lagrangianul ( ) este invariant la transformările globale de fază (grupul de simetrie ( )) f -> e'af, q* e~iaf* ( , ) Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers în plus, vidul ( ) cu φ = este invariant sub aceste transformări În consecință, modelul are o sarcină conservată Q = i d x - f*f) ( , ) Să ne punem o întrebare despre o stare cu o energie minimă la o sarcină fixă Q Una dintre stările cu o sarcină Q este un set de -particule în repaus (în cantitate de Q bucăți) în vid ( , ) Energia acestei stări este egală cu Q ■ tpf Structura stării concurente a mingii Q este următoarea În regiunea de mărime r, pe care trebuie să o găsim, câmpul x ia valoare zero, iar în afara acestei regiuni se realizează vidul ( ); lângă limita acestei regiuni, x(r) se schimbă lin de la zero la v (vezi Fig ) Orez Configurație Q-ball: profilul câmpului x(H) și funcția de undă a particulei φ φ(r) Toate particulele Q φ se află în această regiune la nivelul energetic inferior, astfel încât energia lor este egală în ordinea mărimii cu Q/tq: în interiorul particulelor Q-bile φ sunt fără masă, iar impulsul minim al fiecăreia dintre ele este de de ordinul /th, aceeași ordine este și energia particulei q, adică Eph = b/tq unde b este o constantă a unității de ordine Energia totală a mingii Q este astfel E \u d ^r% -Vo + mr% -a + bO- ( , ) t unde primul termen este energia câmpului x din interiorul bilei Q (amintim că Vo = V(y = )), iar al doilea este energia asociată cu regiunea de tranziție la limita bilei Q a căror densitate superficială (tensiune superficială) este egală cu art Noi solitoni non-topologici: Q-bile vom vedea mai jos (vezi ( )) că pentru Q suficient de mare dimensiunea bilei Q este mare, astfel încât contribuția la suprafață poate fi neglijată, iar energia bilei Q este E(r ) = i^ ■% + !>-■ ( , ) Oh, aia Minimizarea acestei expresii în raport cu m determină raza bilei Q pentru un Q dat f LO \ / Г "?) = (D) , ( , ) în timp ce energia (masa) sa este egală cu E (m (Q)) = MQ = const • V / Q / , ( , ) cu o constantă de ordinul unităţii Se poate observa că energia bilei Q crește cu Q mai lent decât energia m^Q a particulelor libere φ în vid ( ), astfel încât pentru Q suficient de mare, bilă Q este într-adevăr starea de energie cea mai scăzută Este stabil în ceea ce privește dezintegrarea în particule φ at tf Mq Q, ( , ) adică, pentru Q > Qc, unde valoarea critică a sarcinii este, în ordinea mărimii, egală cu ( , ) Rețineți că pentru un potențial de forma V(x) = A • (x - v ) , estimarea ( ) ia forma astfel încât valoarea critică a sarcinii este mare la A ~ /r (x, t) scriem f(x, ) = Aewt f(x), ( , ) unde A este amplitudinea încă necunoscută și f(x) este normalizat de condiție Y |/(x)| A = ( , ) Luând în considerare această condiție, energia și sarcina configurației sunt egale E \u d u?L + A • f + Img^Vo, ( , ) Q = wA , ( , ) unde am neglijat din nou contribuția suprafeței la energia câmpului x și am notat £f = I d x(|V/| + f X (r)|/| ) Alegem funcția /(x) astfel încât să minimizeze f în condiția de normalizare ( ) acestea -D/ + R X (r)/ = R /, ( , ) unde A este multiplicatorul Lagrange Ecuația ( ) coincide cu ecuația staționară Schrödinger în potențialul h x (r)'- cea mai mică valoare proprie A determină f Astfel /(x) coincide cu funcția de undă a stării fundamentale a particulei φ din bila Q (/o(H în Fig ) A \u d Eă \u d Merge unde b este același coeficient ca în ( ) Astfel, functionala energetica ( ) are forma h E \u d A + A -^ + - rr% Vo ( , ) al -lea solitoni non-topologici: Q-bile Rămâne să găsim minimul acestei funcționale în raport cu variabilele rămase w, A și r pentru o valoare fixă a sarcinii ( ) Din ( ) se obține w = Q/( A ), după care minimizarea lui ( ) față de A dă L Qro b' în acest caz il = b/ro, așa cum era de așteptat, iar energia în funcție de singurul parametru r rămas are forma ( ) Analiza ulterioară coincide cu cele de mai sus, astfel încât abordarea clasică a teoriei câmpului este echivalentă cu abordarea mecanică cuantică Să discutăm despre un mecanism simplu care duce la generarea cosmologică de bile Q de tipul luat în considerare în cantitatea necesară pentru a explica materia întunecată prin acestea Fie la temperaturi ridicate valoarea medie a câmpului x egală cu zero, iar pe măsură ce temperatura scade la valoarea critică Tc, are loc o tranziție de fază de ordinul întâi, în urma căreia câmpul x capătă o valoare medie yc Să presupunem că în noua fază masele particulelor φ sunt mari în comparație cu temperatura : Shf(Tc) = hxc > Tc ( , ) Să presupunem în cele din urmă că Universul a avut Q-asimetrie în momentul tranziției de fază, adică, cantitatea dr tf S pf pf Pf + p^ ( , ) (considerăm că φ este cea mai ușoară particulă care poartă sarcina globală C ( )) După cum am discutat în Secțiunea , o tranziție de fază de ordinul întâi are loc prin formarea unui număr mic de bule de fază nouă în volumul Hubble, care apoi se extind și fuzionează Ca urmare, rămân insule de fază cu x = Din aceste insule se formează bile Q: în virtutea ( ), particulele φ nu pot pătrunde din regiunile cu y = în regiunile cu y = Xc, adică, asimetria Q ( ) se dovedește a fi concentrată în principal în insulele fazei vechi, care poartă astfel o sarcină mare Q Pentru a estima, luăm în considerare că numărul de bile Q imediat după tranziția de fază coincide în ordinul de mărime cu numărul de bule ale noii faze în momentul percolării, folosim formula ( ) și scriem T X PI ^q(^c) *(Tc) unde în notația secțiunii -^- " o Aceasta este de fapt o presupunere destul de netrivială Conform ( ) ( ) se cere, în special, ca constanta de autoacțiune a câmpului o să fie mică, A h Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers O astfel de bilă Q colectează o sarcină dintr-un volum de ordinul tiq , astfel încât pentru sarcina Q tipică a bilelor formate avem estimarea g~n£(Tc)g(Tc)bf ( , ) Folosind ( ), estimăm densitatea de energie (masă) a bilelor Q în Universul modern: /y \ PQ \u d MQ ■ nQ, ~ V / D / /? / Problema În scenariul considerat, particulele f și antiparticulele lor din coada de energie mare a distribuției de impuls pot pătrunde în noua fază chiar dacă condiția ( ) este îndeplinită Dacă neglijăm anihilarea ff în noua fază (care este o presupunere destul de naturală pe scara mare de energie a modelului, vezi secțiunea ( )), atunci aceste particule ѳ și φ nu se concentrează în bile Q, dar supraviețuiesc până la aceasta zi într-o formă liberă Obțineți restricții privind parametrii scenariului din cerința ca densitatea masei particulelor libere fi f să nu depășească pcdm - prin urmare cerința de rafinare ( ) solitoni non-topologici: Q-balls Modele cu direcții plane O clasă oarecum diferită de bile Q există în modelele cu un potențial scalar destul de plat [ ] Cel mai simplu dintre ele este modelul complex de câmp scalar cu Lagrangianul £ = d"f,d"f - V (f'f), ( , ) unde potențialul V (f * f) are un minim absolut la zero și are anumite proprietăți, care vor fi discutate mai jos Lagrangianul ( ) este invariant sub transformările globale de fază ( ), iar vidul φ = este, de asemenea, invariant sub aceste transformări Ecuațiile de mișcare pentru un câmp scalar cu Lagrangian ( ) au vizualizați dV d^f+df== ( , ) (și o ecuație conjugată complexă similară), iar energia totală este determinată de integrală E= / [) , obţinem din cerinţa de finitate a integralei ( ) că /(r -> oo) ( ) Aceasta înseamnă că soluția dorită descrie un obiect localizat - un soliton Este Q-ball Comportamentul asimptotic opus la zero r este determinat din cerința ca "forța de frecare" din ecuația ( ) să fie finită, ceea ce dă dr ) e > ( , ) OS G Profilul bilei Q f(r) este descris prin rezolvarea ecuației celei de-a doua legi a lui Newton ( ) pentru o "particulă" care începe să se miște cu viteză zero la "timpul" r = dintr-un anumit punct /o = f(r = ) ( , ) și trecerea peste potențialul Veyy(/) la valoarea zero f(r -> oo) -* Este clar că pentru existența unei astfel de soluții, în primul rând, potențialul efectiv Veff(f) trebuie să aibă un minim la f = , iar în al doilea rând, la începutul mișcării sale, punctul trebuie să aibă o energie potențială pozitivă, deoarece la sfârșitul mișcării, energia sa este egală cu zero, iar în procesul de mișcare, o parte din energie este cheltuită pentru lucru împotriva forței de frecare Prin urmare, valoarea inițială a câmpului trebuie să satisfacă inegalitatea /O " ( , ) Regiunea spațiului r tq unde f(r) ~ , este regiunea exterioară Este firesc să numim mărimea r raza ciorchinului Configurația macroscopică rezultată se numește Q-ball deoarece că conține o sarcină diferită de zero (și de obicei destul de mare) ( ) în raport cu grupul global Г( ), Q = a -a; f/ (r)r dr, Jo Q= ( , ) ( ) solitoni non-topologici: Q-bile unde, la obținerea egalității ( ), setăm r) = /o • (th - r) Aceasta este o aproximare bună dacă aproximarea cu pereți subțiri pentru descrierea ciorchinului este justificată, adică dacă regiunea Δm, unde f(r) se modifică semnificativ, este mică în comparație cu dimensiunea liniară a ciorchinului, Δm o ["/o + V(/o)], ( ) unde am neglijat contribuția termenului de gradient (V/) , care se acumulează pe peretele mingii și, prin urmare, este evident mic pentru bile Q suficient de mari Mărimea unei bile Q poate fi determinată prin necesitatea unui minim de energie ( ) în funcție de dimensiunea bilei la o sarcină fixă ( ) Pentru a face acest lucru, din ( ) exprimăm frecvența w în termeni de Q și tq și înlocuim rezultatul în ( ): yrgV(/ ) + Pentru ea Q Echivalând cu zero derivata acestei funcții în raport cu r , obținem - Г = ° /o x/V( o)' În cele din urmă, valoarea extremă a energiei la o sarcină mare Q este egală cu EyV'Vfe iar frecvența w tinde spre valoarea critică wq (vezi ( )) În cele din urmă, energia soluției staționare stabile trebuie să fie minimă în funcție de parametrul rămas f , valoarea câmpului din centrul bilei Q Acest lucru este posibil dacă funcția V(f)/f atinge un minim netrivial la un finit f = fo , • GSh)i PIP/ ( ) JJ JQ Această valoare a câmpului este realizată în centrul solitonului Condiția existenței unui minim netrivial al funcției V(/)// , împreună cu minimul global al potențialului V(f) la / = , este foarte netrivială, mai ales dacă luăm în considerare luați în considerare faptul că V(f) este de fapt o funcție / = f*f (cea din urmă este necesară pentru invarianță față de grupul global C ( )) De exemplu, potențialul renormalizabil utilizat în mod obișnuit V (f) \u d t f * f + L (f * f) Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers nu îndeplinește această condiție Existența bilelor Q necesită potențiale scalare mai exotice care sunt suficient de plate, cel puțin într-o regiune a variației câmpului Vom discuta pe scurt mai târziu în ce modele apar potențialele tipului de interes, iar acum vom continua discuția despre Q-bile, presupunând că potențialul scalar are proprietățile necesare Condiția de stabilitate pentru mingea Q are încă forma ( ), care dă /O unde expresia masei este ( ) Luând în considerare ( ), această condiție impune încă o constrângere netrivială asupra potențialului scalar al modelului: V(/o) ^V(O) /o Problema Construiți o soluție aproximativă pentru bila Q (presupunând că sarcina Q este mare) în modelul cu grupul de calibre £ ( ) Estimați sarcina Q și energia E pentru această soluție Arătați că raportul E/Q crește odată cu creșterea Q datorită contribuției energiei electrostatice la E Aceasta înseamnă că în cazul simetriei locale /( ), datorită forței de respingere suplimentare cauzate de interacțiunea gauge, la încărcături mari Q- bilele devin instabile Ei caută să crească energia de legare prin emiterea de particule scalare de la suprafață Remarcăm că, pentru constantele de cuplare de ecartament suficient de mici, bilele Q cu o sarcină nu prea mare sunt stabile și în modelele cu simetrie locală £ ( ) Relațiile dintre parametrii potențialului și parametrii bilei Q obținute mai sus sunt valabile pentru cazul bilelor Q relativ mari, când contribuțiile termenilor de gradient la energie pot fi neglijate Într-un număr de modele, o analiză atentă a tuturor contribuțiilor arată că micile bile Q, "formate" dintr-un număr mic de particule încărcate, pot fi, de asemenea, stabile Să luăm acum în considerare cazul în care funcția V(/)// nu are un minim pentru / finit și diferit de zero Dacă V(/) crește cu creșterea f mai slab decât f , atunci minimul funcției V(/)// este atins ca f -> oo și este egal cu zero, VT\ IW)] = n £ £ u> JLJJ ( ) Acest lucru este posibil la modelele cu potențiale foarte plate În cazul ( ), abordarea pe care am folosit-o pentru a estima parametrii bilei Q este inaplicabilă Dar în limita unui potențial destul de plat, V(f) Problema În modelele cu potențiale de forma ( ), estimați sarcinile unei bile B stabile (un soliton care poartă un număr barion) și a unei bile L stabile (un soliton care poartă un număr lepton) Pentru o estimare numerică, presupunem că pentru f suficient de mare potențialul are forma ^( TeV) și luați în considerare cazurile a■ = și a -> o Problema Să considerăm un model în care există solitoni de tip Q-ball, dar particulele scalare nu sunt stabile, ci se dezintegra solitoni non-topologici: Q-bile în fermioni fără masă Într-o astfel de teorie, bilele Q nu sunt stabile, dar pot avea o durată de viață lungă, deoarece datorită suprimării Fermi, dezintegrarea are loc ca urmare a evaporării fermionilor de pe suprafața bilei Q și nu din întreaga volum Presupunând că rata de evaporare pe unitatea de suprafață este determinată doar de frecvență, găsiți cea mai mică valoare de încărcare, pornind de la care durata de viață a bilelor Q va depăși vârsta actuală a Universului Pentru o estimare numerică, luați aceleași potențiale V(/) ca în problema anterioară Pentru bile Q mari, efectele gravitaționale sunt importante Ele măresc oarecum regiunea spațiului parametrilor modelului care permit existența soluțiilor solitonilor În același timp, la Q foarte mare, în soluție apare instabilitatea gravitațională asociată cu colapsul într-o gaură neagră o Problema Estimați valorile critice ale sarcinilor la care are loc formarea găurilor negre din bile Q în modelele ( ) și ( ) Pentru o evaluare numerică, toți parametrii potențialului cu dimensiunea masei se presupune că sunt egali cu TeV Comparați cu rezultatele celor două sarcini anterioare Mecanismul principal pentru formarea de bile Q mari este asociat cu decăderea direcțiilor plate ale potențialului scalar, adică câmpurile de module [ , ] În limita m -> oo, soluțiile pe care le-am găsit - bilele Q - degenerează într-un condensat scalar omogen care umple întreg spațiul Formarea sa în Universul timpuriu are loc într-o anumită măsură similară cu formarea condensatului Affleck-Dine încărcat în raport cu numărul barionului, pe care l-am considerat în Secțiunea , dar acum acest condensat este încărcat în raport cu grupul de simetrie globală CD ) Vom vedea acum că un astfel de condensat este de fapt instabil Dezintegrarea acestui condensat omogen duce la formarea de regiuni cu densități de sarcină semnificativ diferite Regiunile cu o densitate mare de sarcină se transformă în bile Q, iar în regiunile cu o densitate scăzută de sarcină această sarcină se transformă în particule libere O analiză a evoluției perturbațiilor condensatului scalar arată că în modelele care permit existența unor bile Q stabile, decăderea direcțiilor plate duce de fapt la crearea efectivă a bilelor Q și la o fracțiune semnificativă din sarcina acumulată de câmpul de modul ajunge să fie localizat în Q-bile Să luăm în considerare acest mecanism mai detaliat În Secțiunea , am văzut că procesul de formare a asimetriei (în acest caz, vorbim despre asimetrie față de sarcina globală [ ( )-Q) are loc într-un interval de timp îngust în apropierea momentului în care condițiile pentru rularea lentă a câmpului scalar sunt încălcate ^T^~n (ic), ( ) Fі unde phi este valoarea inițială a câmpului, iar indicele c se referă la sfârșitul perioadei de rulare lentă (în Secțiunea am folosit în schimb indicele r) Aici folosim relația generală ( ) mai degrabă decât relația ( ), care este valabilă pentru potențialele legii puterii Capitolul Defecte topologice și solitoni în Univers Fie asimetria Q L nQ d tc, atunci când sunt încălcate condițiile de rulare lentă, dvs este finalizată și > H Acest lucru justifică în cele din urmă aproximarea de mai sus, în care am neglijat expansiunea Universului Să luăm în considerare perturbațiile liniare asupra condensatului omogen ( ) și să căutăm soluții cu creștere exponențială și, ținând cont de invarianța translațională, scriem imediat £/(#) = f • ext cos(px), a(x) = • ext cos(px) ( ) Din ecuațiile ( ) și ( ) obținem Aw • f + f • (L + p ) ■ a = O, (A + p + V "(f) - w ) , și există o soluție cu A > Aceasta înseamnă că condensatul omogen este instabil: modurile ( ) cresc exponențial în timp Este esențial ca aceste moduri să nu fie uniforme în spațiu: pentru p = ecuația ( ) nu are soluții cu A > Ținând cont de ( ), condiția ( ) poate fi îndeplinită atunci când potențialul este suficient de plat, V" \ P &x &xP fx\ &"*' J dx° dx'ѵ dx'* ^gr' Generalizând direct raționamentul de mai sus pentru cazul convoluției vectorilor covarianți și contravarianți, este ușor de demonstrat că prin convoluția indicilor superior și inferior într-un tensor de rang arbitrar, obținem din nou un tensor Din faptul că intervalul ds determină distanța invariantă dintre două puncte, adică nu depinde de alegerea sistemului de coordonate, rezultă că metrica este un tensor covariant de rangul doi, adică este transformată ca I ( i \ dxh dhr ^X ) "dx'" dx'- Xp^' (A ) > Sarcina Demonstrați legea transformării (A ) Un alt exemplu important de tensor de rang al doilea este simbolul ( -Kronecker Problema Demonstrați următoarele proprietăți utilizate în mod obișnuit ale simbolurilor Christoffel și derivatei covariante: Г£р \u d dv În l / ^ g, a-"Ti " \u d - ^ \u d ѳdѵCh /, '), = l"), (A ) (A ) (A ) Anexa A Elemente de relativitate generală pentru tensorul antisimetric: =-^=dts , (A ) y- pentru scalar f: d^dfV (A ) ѵ-^ Unde Vrd = d^VVf Proprietatea (A ) implică o generalizare a formulei Gauss pentru integralele expresiilor care au forma unei divergențe covariante complete: J {yvA'J)y/^gd x = dv (\/-gA ') d x = J y/^gA ' unde dEu este un element al suprafeței care delimitează regiunea de integrare Împreună cu regula Leibniz pentru derivatele covariante, această formulă permite integrarea prin părți în integrale invariante De exemplu / A^^V^'x/^dc^x = - / (V^Ap)BpPy/^gd x + termeni de suprafață Pentru a încheia această secțiune, reținem următorul fapt Prin alegerea unui sistem de coordonate adecvat, este posibil să resetați toate simbolurile Christoffel local, la un punct dat; acest lucru este pe deplin în concordanță cu principiul echivalenței, deoarece permite eliminarea locală a câmpului gravitațional" În acest sistem de coordonate, toate derivatele covariante coincid cu cele obișnuite și toate derivatele primare ale tensorului metric dispar (datorită (A )) Tranziția la un astfel de sistem pentru un punct dat, pe care îl vom plasa la origine, realizează transformarea: ,tm - xlfl =х^ + ( )tută, (A ) unde Г^А( ) sunt valorile simbolurilor Christoffel la zero în coordonatele x Folosind relația (A ), este ușor de verificat că în noul sistem toate simbolurile Christoffel dispar cu adevărat la origine Rețineți că rolul cheie aici este jucat de simetria simbolului Christoffel în indicele, formula (A ) Deoarece transformarea (A ) în sine este identică la origine, pe lângă dispariția simbolurilor Christoffel, transformările pot fi efectuate și cu tensorul metric însuși Această circumstanță poate fi folosită pentru a reduce tensorul metric de la origine la tensorul Minkowski Pentru aceasta, este suficient să alegi tm = J^x'\ unde nu depinde de coordonate În notația matriceală, vom avea relația (A ) Printr-o transformare ortogonală, matricea q^v poate fi redusă la o diagonală În general, este adevărată și o afirmație mai puternică: este posibil să dispari toate simbolurile Christoffel de-a lungul oricărei linii ale lumii prealocate A Z Tensor de curbură vizualizați și apoi reduceți la tensorul Minkowski prin întinderea coordonatelor Sistemul de coordonate rezultat, unde Рді/( ) = Г^д(О) = se numeşte local sistem lorentzian A Tensor de curbură După cum se poate observa din formula (A ), simbolurile Christoffel sunt nenule dacă metrica depinde într-un mod netrivial de coordonatele Trebuie înțeles că diferența dintre GAR și zero nu înseamnă că spațiul este diferit de plat Deoarece mărimile GAn nu formează un tensor, ele pot fi identic egale cu zero într-un sistem de coordonate și pot diferi de zero într-un alt sistem de coordonate c> Problema Găsiți simbolurile Christoffel în coordonate polare pe un plan bidimensional și în coordonate sferice în spațiul euclidian tridimensional Mărimea care caracterizează cu adevărat geometria spațiului, și nu alegerea sistemului de coordonate, este tensorul de curbură (tensorul Riemann) Tensorul de curbură determină modul în care comutatorul derivatelor covariante acționează asupra tensoarelor De exemplu, pentru un vector contravariant arbitrar Aa avem VdVVAa - V"VmAa \u d (A ZO) [> Problema Verificați dacă egalitatea (A ) definește într-adevăr tensorul R^Xp În special, verificați dacă toți termenii cu derivate ale lui A\ care ar putea apărea în partea stângă a ecuației se anulează efectiv Expresia explicită pentru tensorul de curbură este următoarea: R^uXp = q>^p - drg^x + r^APR - r^GA (A ) Pentru a înțelege mai bine semnificația geometrică a tensorului Riemann, luați în considerare transferul paralel al vectorului Aa de la punctul x cu coordonatele xz la punctul x cu coordonate хц = хц + dy^ + dz* , unde direcţiile vectorilor dy^ şi dzp nu coincid (vezi Fig A ) Acest transfer paralel se poate face în diferite moduri De exemplu, puteți muta mai întâi vectorul Aa de-a lungul traseului până la punctul y cu coordonate x^x^ + dy^ și apoi pe calea până la punctul x Puteți face opusul, și anume, efectuați mai întâi un transfer paralel al vectorului Aa de-a lungul traseului până la punctul z cu coordonate x ^ = x* + dz* , și apoi de-a lungul traseului până la punctul x Desigur, în spațiul plat, rezultatul translației paralele nu va depinde de alegerea căii În cazul spațiului curbat Anexa A Elemente de relativitate generală acest lucru este, în general, fals Folosind regula translației paralele (A ), se poate verifica direct că rezultatul translației nu depinde de calea într-o ordine liniară în incremente de coordonate Cu toate acestea, în ordine pătratică, obținem LA( ) - LA( ) = A^R^ dzp dy\ (A ) unde La( ) și La( ) sunt imaginile vectorului A sub translații paralele de-a lungul căilor ( ) și respectiv ( ) o Problema Obține egalitatea (A ) În special, asigurați-vă că termenii de ordinul doi de micime în dxp, omiși în regula translației paralele (A ), nu contribuie la diferența (LA( ) - LA( )) în ordinea pătratică de micime Astfel, tensorul RpvXp determină dependența transferului paralel de calea pe care se realizează Prin urmare, tensorul Riemann este într-adevăr o caracteristică netrivială a curburii spațiului > Problema Folosind simbolurile Christoffel găsite în problema , verificați prin calcul explicit că toate componentele tensorului Riemann sunt zero în coordonatele polare în plan și în coordonate sferice în spațiul euclidian tridimensional Toate argumentele date mai sus pot fi transferate cu modificări minime în cazul vectorului covariant Ai Analogul formulei (A ) în acest caz are următoarea formă: VdVi/Ax - VpVMAx = - (A ) Acțiunea comutatorului derivatelor covariante [VR, VR] = VRVR - Tensorul rangului arbitrar rezultă din faptul că operatorul [Vp, Vn] satisface identitatea Leibniz De exemplu, [Vm V"]A£ = R^Aț - R^AP (A ) [> Problema Verificați îndeplinirea identității Leibniz pentru comutatorul [Vi, VP] A Z Tensor de curbură Să enumerăm o serie de proprietăți importante ale tensorului Riemann ) Tensor Rpt/Xp = QpaR xXp este antisimetric în prima și a doua pereche de indici ) Tensorul RfwXp este simetric în raport cu permutarea perechilor de indici (dz/) ~ (Ap) ) Pentru oricare trei indici, suma celor trei componente ale tensorului Rp^xP corespunzătoare permutării ciclice a acestor indici este egală cu zero De exemplu, RpvXp -b Rxpvp + RvXpp = O- (A ) ) Identitatea Bianchi deține: VpR\pL, + Viz R apf + = (A ) > Problema Folosind expresia explicită (A ) pentru componentele tensorului Riemann dovediți proprietăți ( ) ( ) t> Sarcina Folosind proprietățile ( ), ( ), ( ), se determină numărul de componente independente ale tensorului Riemann în fiecare punct pentru dimensiunea spațiului D = , , Demonstrațiile proprietății ( ) și proprietății ( ) (identitățile Bianchi) folosind forma explicită (A ) a tensorului Riemann ar fi prea greoaie În schimb, este convenabil să folosiți direct definiția (A ) Și anume, folosim următoarea egalitate (identitatea Jacobi), care este valabilă pentru operatori arbitrari, [A, [B, C]] + [C, [A, B]] + [B, [C, A]] = > Problema Demonstrați identitatea Jacobi Luăm derivate covariante ca operatori A, B, C și aplicăm mai întâi identitatea Jacobi unui scalar arbitrar φ, [Vr,[Vd,Vn]]f + [Vd,[V"Vr]]f + [Vn[Vr,Vd]f = (A ) Extindeți comutatoarele și scrieți pentru primul termen [Vr, [Vd Vt,]]o = Vр[Vd, V^]f [Vd, V^] Vrf = = -[Vd, VjJVpd = = daoRaptlu, și la fel pentru ceilalți termeni Aici folosim mai întâi faptul că [Vd, VR]f = drdnf - G^ddf simetric în p și, apoi folosit (A ) Astfel, din identitate (A ) obținem (•^°рді/ + RaPuP + Rffi,Pn)dffG> = , de unde urmează (A ), întrucât q^o este arbitrar Anexa A Elemente de relativitate generală Să acţionăm acum prin identitatea Jacobi pe un vector arbitrar Ax şi să obţinem [Vr [VR, VR]] AL + [Vd [Vy, Vr]] AL + [Vy, [Vr, Vm]] AL = (A ) În plus, extinzând unul dintre comutatoare și utilizând definiția (A ), avem [Vp, [Vp, Vp]]AĂ = V^H^A') - [Vp, Vp](VpAL) (A ) Extindem partea dreaptă în (A ) folosind identitatea Leibniz, scriem [Vр, [Vр, V,]] DA = VрЯ^ррА* + R\^pAa - R\^pAa + H%"VCTAĂ = = pRxaflvAa + Rappv^aAx (A ) Înlocuind expresia (A ) și expresii similare pentru celelalte două comutatoare duble în identitatea Jacobi (A ), obținem, folosind proprietatea ( ) a tensorului Riemann, că (VpRXapv + VP/gASTpp + Vp/î avP)Aa = pentru un vector arbitrar Aa Prin urmare, identitatea Bianchi se menține într-adevăr Prin plierea indicilor tensorului Riemann RptJxp unul cu altul, se poate construi un nou tensor cu un număr mai mic de indici, care caracterizează curbura spațiului Din proprietățile de simetrie ale tensorului Riemann în ceea ce privește permutarea indicilor, rezultă că contracția oricăror doi dintre indici ai săi are ca rezultat fie zero, fie următorul tensor simetric de al doilea rang Rpvf-R numit tensorul Ricci În cele ce urmează, vom avea adesea nevoie de o formă explicită a acestui tensor: - a^rL + rJAr', - rJ"r;A (a di) Convolând tensorul Ricci peste cei doi indici ai săi, obținem scalarul de curbură R = g^R^ o Problema Aflați componentele metricii, simbolurile Christoffel, componentele tensorilor Riemann și Ricci și scalara de curbură pe sfera bidimensională S > Problema Să se arate că pe o suprafață bidimensională arbitrară mărimea y/gR este derivata totală și, prin urmare, integrala scalarului de curbură în raport cu volumul variantei tg d x y/gR (A ) nu depinde de alegerea metricii de pe suprafață (teorema Gauss-Bonnet) Astfel, în cazul unui spațiu bidimensional, această integrală este o caracteristică a topologiei Curbura scalară este aceeași cu de două ori curbura gaussiană Integrala (A ) dă gradul mapării gaussiene și coincide cu caracteristica Euler a unei suprafețe bidimensionale Aflați valoarea acestei integrale pe sferă și pe tor A Ecuațiile câmpului gravitațional A Ecuațiile câmpului gravitațional Acum avem la dispoziție toate obiectele necesare pentru construirea acțiunii relativității generale În relativitatea generală, tensorul metric este un câmp dinamic ("câmp gravitațional"), iar ecuațiile relativității generale apar ca condiții extreme pentru funcționalitatea de acțiune După cum am menționat deja, unul dintre principiile principale ale relativității generale este că toate opțiunile sistemului de coordonate local sunt egale Aceasta înseamnă că forma ecuațiilor pentru câmpul gravitațional dtsv scris în termeni de mărimi covariante nu depinde de alegerea coordonatelor locale Pentru ca această condiție să fie îndeplinită, este necesar ca acțiunea pentru câmpul gravitațional Sgr să fie scalară, adică să fie scrisă ca o integrală a densității scalare Lagrange £gr peste volumul invariant de : sgr= d x d£dt • Cea mai simplă posibilitate este să luăm ca densitate Lagrange o valoare constantă (-A) independentă de metrică: (A ) Un astfel de termen poate intra într-adevăr în joc pentru câmpul gravitațional și poate juca un rol important în cosmologie Din adimensionalitatea acţiunii rezultă că mărimea A are dimensiunea (masa) Această mărime se numește constantă cosmologică sau, din motive explicate în capitolul , densitatea energiei în vid Totuși, acțiunea (A ) nu poate fi o acțiune completă pentru câmpul gravitațional Într-adevăr, d nu conține derivate ale metricii și, în consecință, atunci când este variată, s-ar obține ecuații pur algebrice, care nu ar permite interpretarea drl ca un câmp dinamic real O altă mărime scalară de care dispunem este scalara de curbură R, sau mai degrabă, o funcție arbitrară f(R) Pentru a înțelege care alegere a funcției f(R) ca densitate Lagrange este cea mai naturală, reamintim că sunt utilizate de obicei ecuații de câmp care au ordinul întâi sau al doilea în derivate Pentru ca ecuațiile de câmp să aibă o ordine în derivate nu mai mare decât cea de-a doua, de obicei este necesar ca densitatea Lagrange să nu conțină derivate mai mari decât primul ordin Într-adevăr, luați în considerare o teorie a câmpului cu o acțiune de formă S= / d z £(f, do d f, ) (A ) Aici simbolul φ denotă toate câmpurile teoriei și am omis posibilii indici tensoriali Variația acțiunii (A ) corespunzătoare unor mici modificări în câmpurile φ, f f + f, are forma d£ d(df) dbf + d£ d(d f) d f+ Presupunând că variațiile câmpurilor φ dispar la infinit și integrând bucată cu bucată, ajungem la următoarele ecuații de mișcare: d£ d£ d£ df ( o) d(d f) (A ) care, în general, conțin derivate ale câmpurilor mai mari decât ordinul doi Anexa A Elemente de relativitate generală Tensorul Riemann (A ) și, prin urmare, scalarul de curbură R, conțin primele derivate ale simbolurilor Christoffel Г^м Acestea din urmă, la rândul lor, conțin primele derivate ale tensorului metric g^ Prin urmare, dacă densitatea Lagrange Cdz depinde într-un mod netrivial de scalar de curbură, atunci acțiunea conține în mod necesar derivate de ordinul doi Pe baza raționamentului dat mai sus, s-ar putea ajunge la concluzia că este imposibil să se scrie o acțiune covariantă pentru câmpul gravitațional, care să conducă la ecuații de ordinul doi în derivate Rețineți, totuși, că dacă în ecuația (A ) densitatea Lagrange £ depinde de derivatele secunde ale câmpurilor numai prin termeni de formă /(F)d f și nu conține derivate superioare, atunci ecuațiile de mișcare nu conțin derivate superioare De fapt, aceasta înseamnă că prin integrarea acțiunii pe părți și eliminând termenii de suprafață, se poate ajunge la o densitate Lagrange care depinde doar de primele derivate ale câmpurilor Este ușor de verificat dacă acțiunea Seh - Y d Xy/=gR (A ) depinde în acest fel de derivatele secunde > Problema Folosind integrarea pe părți, găsiți o acțiune care este echivalentă cu acțiunea (A ) și nu conține derivate secunde Este densitatea Lagrange pentru această acțiune un scalar? Dar acțiunea în sine? Această acțiune se numește acțiune Einstein-Hilbert După cum vom vedea mai târziu, constanta G, care are dimensiunea (masa) - , este egală cu constanta gravitațională newtoniană Masa corespunzătoare lui G este masa Planck Мрі = = " , · ІО GeV (A ) Acțiunea totală pentru câmpul gravitațional are forma sumei termenilor (A ) și (A ), Sgr = S,\ + Seh- (A ) Pentru a obține ecuațiile câmpului gravitațional este necesar să se calculeze variația acțiunii Sgr cu o mică modificare a metricii d^u *• d^ - Să începem cu primul termen, mai simplu, e Pentru a varia S \, folosim următoarea formulă binecunoscută din algebra liniară: det(M + M) = det(AI) ( + Tr(A/- Vp^> + ddrdn = f'(R) (A ) Vom presupune că tb > Atunci noua metrică ap va avea aceeași semnătură ca și metrica dj Relația dintre tensorii Ricci și scalarii de curbură pentru aceste două metrici este dată de formulele (A ) și (A ) cu | Ip-^ Avem, prin urmare, Rpv = Rpv + l> Х/р V,/ф + aVaw - - (X pi + pI/Va^Vai^) (A ) I = V-'I + VpV^- -^ Va^Vaw, (A ) unde toate caracterele tilde se referă la valorile corespunzătoare calculate pentru metrică Fie /?o(i>) soluția ecuației /'(Hao(V')) ~ Φ = o (considerarea suplimentară este generalizată la cazul mai multor soluții), adică Ro este inversul lui f' Apoi din (A ) rezultă că R = R &) (A ) În noile variabile, ecuația (A ) ia forma Rpv p Rgpu - - - - (/(Yo(^)) - w ?o(v))ffpl/ - - - - - pi/VA^VA^ (A ) A Interacțiunea materiei cu câmpul gravitațional Trebuie luată în considerare și ecuația (A ) Partea stângă a acestei ecuații este dată de formula (A ), iar R se găsește prin plierea (A ) cu Astfel, obținem ecuația VĂV> - Vaî/,VaîZ' + m (V'Hao(V') - /(-jo(^))) = (A ) DESPRE Deci, în loc de sistemul de ecuații de ordinul al patrulea (A ) în variabile noi și obținem sistemul extins de ecuații de ordinul doi (A ), (A ) Acest sistem coincide cu ecuațiile gravitației obișnuite care interacționează cu câmpul scalar tr Este posibil să se construiască o acțiune a cărei variație cu și cu duce la ecuațiile (A ) și respectiv (A ): S = -( Problema Obţineţi ecuaţiile (A ) şi (A ) variind acţiunea (A ) În acțiune (A ), termenul cinetic al câmpului scalar poate fi redus la formă canonică prin modificarea φ = ech/ / ° În sfârșit, obținem acțiunea \u d - [ ( my / ^ \ i-g ^ X / [ φX / ѵ -e - ^ fPo (e ^ ^ + J (A ) + e- ^ /[R (e^^)]}, descriind un câmp scalar auto-acționat φ în cadrul gravitației obișnuite Einstein-Hilbert Transformările efectuate au arătat că această teorie este echivalentă dinamic cu teoria gravitației "neliniare" cu acțiune (A ) > Problema În ce condiții asupra funcțiilor a>( Problema Verificați aceste afirmații În special, în spațiul Minkowski (OO)-componentele acestor tensori K \u d | (M) + (aF) + V (p) Și ToT = + jFy = + n ) sunt densitățile de energie ale câmpurilor scalare și electromagnetice În general, tensorul Трѵ definit prin egalitate (А ) se numește tensor metric energie-impuls Subliniem că este întotdeauna simetric Mai jos vom demonstra că în spațiul Minkowski este întotdeauna egal cu tensorul energie-impuls Noetherian până la o divergență completă de la tensorul antisimetric asupra ecuațiilor de mișcare Într-o lume plată, tensorul energie-impuls este conservat, dTrv = , (A ) ceea ce duce la legile conservării energiei şi impulsului Este firesc să presupunem că generalizarea legii conservării (A ) în cazul spațiului curbat este legea conservării covariante \ pTrv = (A ) Anexa A Elemente de relativitate generală Pentru a deriva ecuația (A ), luăm divergența din ambele părți ale ecuațiilor lui Einstein (A ), Vm (r^ - = tgSVdTDI/, (A ) Unde Vm = Să demonstrăm că partea stângă a ecuației (A ) este identic egală cu zero Pentru a face acest lucru, contractăm mai întâi identitatea Bianchi (A ) în raport cu indicii A și p Ca rezultat, obținem următoarea identitate: V pRau vRap + V xRayp = Acum să prăbușim această egalitate cu ajutorul tensorului cadou obține = - VpYa + VXRXn = VM - ^gpuR Astfel, am obținut identitatea Vm ^RpV - ^gpuR^ = , din care rezultă că legea covariantă de conservare a tensorului energie-impuls (A ) este o condiție necesară pentru compatibilitatea ecuațiilor lui Einstein Pe de altă parte, tensorul energie-impuls este în întregime determinat de tipul de acțiune pentru câmpurile de materie Prin urmare, pentru a verifica compatibilitatea întregului sistem de ecuații de câmp, este necesar să se obțină o lege de conservare covariantă (A ) ca o consecință a ecuațiilor de câmp pentru materie Vom vedea acum că legea conservării (A ) decurge cu adevărat din ecuațiile de câmp pentru materie și din invarianța acțiunii față de schimbarea coordonatelor locale Pentru a face acest lucru, găsim mai întâi variația metricii gpt/ cu o mică modificare a sistemului de coordonate x, p = xp+^ (A ) Înlocuind expresia (A ) în regula generală (A ) pentru transformarea tensorului drv, obținem s'H*') = ( Problema Verificați prin calcul explicit că relația (A ) poate fi scrisă în următoarea formă covariantă: d'rv = drv + vv + vv- (A ) A Interacțiunea materiei cu câmpul gravitațional Din invarianța acțiunii câmpurilor de materie față de modificarea coordonatelor, rezultă că variația acestei acțiuni este egală cu zero atunci când metrica se modifică conform formulei (A ) și concomitent cu această modificare a câmpurilor de materie corespunzătoare schimbării coordonatelor (A ) De exemplu, pentru un câmp scalar = ~^df Deci, în general, avem I Y* d x + V'H* ) + J d x (A ) unde, pentru simplitate, am omis toți indicii posibili ai câmpurilor de materie φ Egalitatea (A ) este valabilă indiferent de îndeplinirea ecuațiilor câmpului În plus, să presupunem acum că ecuațiile câmpului pentru materie sunt satisfăcute Aceasta înseamnă că al doilea termen din partea stângă a egalității (A ) dispare În consecință, am demonstrat că validitatea egalității rezultă din ecuațiile de câmp pentru materie I d x y/=fGrn (VMG + VV) = Deoarece vectorul poate fi arbitrar și Tpn este simetric, după integrarea pe părți ajungem la legea de conservare a covariantei (A ), după cum este necesar Să folosim acum egalitatea (A ) pentru a demonstra că într-un spațiu plat tensorul metric energie-impuls Tx coincide pe ecuațiile de mișcare cu tensorul noetherian Txv până la o derivată totală În spațiul plat, egalitatea (A ) ia forma Y d xTpVd^v + Y d x = , (A ) unde am folosit din nou simetria tensorului TpV În spațiul Minkowski, acțiunea este invariantă față de variațiile câmpurilor de materie SmI>$, corespunzătoare deplasărilor (A ) cu funcții constante De aceea, al doilea termen din ecuația (A ) se poate scrie în formă [ d x ~rn il>ț = - fd^xTpvd^ț ', (A ) J dib J unde Tpp pe ecuațiile de mișcare coincide cu tensorul energie-impuls conservat Noetherian t> Problema Modificând derivația teoremei lui Noether, se verifică validitatea relației (A ), în care Tpn pe ecuațiile de mișcare este egal cu tensorul energie-impuls Noetherian Integrând relația (A ) pe părți, vedem că egalitatea = Aceasta poate fi numai dacă diferența este de trei) este divergența totală a tensorului antisimetric, Trei Tr v = qAri/X, unde Apnx = A\i,p (A ) Anexa A Elemente de relativitate generală ceea ce am vrut să dovedim Derivata totală a formei (A ) nu contribuie la vectorul -energii-impuls P" = J d x T ' Într-adevăr, datorită antisimetriei lui A^x, această contribuție ar avea următoarea formă: O astfel de integrală este egală cu zero pentru câmpurile care descresc la infinitul spațial Deci, tensorii de energie-impuls metrici și noetherieni sunt echivalenti în sensul că conduc la aceleași valori de energie și impuls o Problema Se consideră un tensor al formei ѲMp = - d^d^f, unde f este o funcție arbitrară Evident, acest tensor se păstrează identic Găsiți reprezentarea acesteia sub forma = dxAtsxx, unde A^x = - o Problema Verificați în mod explicit că tensorul metric energie-impuls pentru un câmp scalar care interacționează non-minim cu gravitația (vezi expresiile (A ) și (A )) diferă într-o lume plată de tensorul energie-impuls Noetherian prin derivata completă pentru φφ arbitrară) și £ În încheierea discuției noastre despre tensorul energie-impuls în relativitatea generală, merită să facem următoarea remarcă Într-o lume plată, legea de conservare diferenţială (A ) implică prezenţa în teorie a patru mărimi conservate în timp - componentele vectorului cu energii-moment Pv = Y d xT lJ Totuși, într-un spațiu curbat, egalitatea (A ) nu implică în general existența a patru integrale de mișcare corespunzătoare energiei și impulsului sistemului În acest sens, conceptele de energie și impuls, în general, nu sunt definite în relativitatea generală Pentru sistemele gravitaționale localizate în spațiu se poate determina energia și impulsul din asimptoticele câmpului gravitațional departe de sistem, dar în cazul general o astfel de construcție este imposibilă În special, nu are sens să vorbim despre masa totală a Universului A Mișcarea particulelor într-un câmp gravitațional Să ne abatem acum de la discutarea proprietăților ecuațiilor lui Einstein și să studiem mișcarea particulelor punctiforme într-un câmp gravitațional extern Acțiunea pentru o particulă punctiformă în relativitatea generală are aceeași formă ca în relativitatea specială: Sp = -m J ds (A ) Diferența este că acum definiția intervalului ds de-a lungul liniei mondiale a particulei include metrica spațiu-timp: ; G-? Idx* dxv , ds = x/dx^ dxvgpV (x) = \ - ^ (x) dr, V dr dr A Mișcarea particulelor într-un câmp gravitațional unde în a doua egalitate am introdus un parametru arbitrar m de-a lungul liniei lumii Cu acest parametru, acțiunea (A ) poate fi scrisă în următoarea formă: Sp = -m unde punctul denota diferentiere fata de parametrul m Ecuatiile de miscare obtinute prin variarea actiunii (A ) au urmatoarea forma: d + = (A ) dr\y/xaXaJ y/xaxa > Problema Deduceți ecuații (A ) Folosind arbitrariul în alegerea parametrului m, îl putem alege în așa fel încât vectorul cu viteze dxp (A ) dr avea lungimea unitară în fiecare punct al liniei lumii, q^u" = (A ) O astfel de alegere corespunde faptului că timpul adecvat al particulei este luat ca parametru de-a lungul liniei lumii, deoarece egalitatea (A ) este echivalentă cu egalitatea ds = dr Cu această alegere a parametrizării liniei lumii, ecuația mișcării (A ) ia forma (A ) ds Extinderea primului termen din ecuația (A ) conform regulii Leibniz și plierea egalității rezultate cu tensorul dMR, obținem ^ "> (^ al, di * V \u d o (A u ) ds la ds / Din definiția cu viteze rezultă că dg^i/ g A • Înlocuind această expresie în ecuația (A ) și folosind expresia (A ) pentru simbolurile Christoffel, ajungem în sfârșit la următoarea înregistrare a ecuației de mișcare + PALL = (A ) ds Înmulțind această ecuație cu un mic increment de timp propriu ds și reținând că de-a lungul liniei mondiale a particulei, egalitatea dxx = ux ds, putem rescrie ecuația (A ) sub forma du ' + Г"Ацм dxx = Anexa A Elemente de relativitate generală Reamintind regula pentru transferul vectorilor contravarianți (A ), vedem că sensul geometric al ecuației (A ) este că, cu un transfer paralel de-a lungul liniei lumii, vectorii tangenți normalizați u(m(t) ) trec unul în celălalt Curbele pentru care această proprietate este îndeplinită sunt geodezice (cea mai scurtă), iar ecuația (A ) este ecuația unei geodezice Acțiunea (A ) nu are sens pentru particulele fără masă, mn = Pentru a găsi traiectoriile de mișcare ale unor astfel de particule în spațiu-timp curbat (de exemplu, razele de lumină), se poate folosi direct ecuația geodezică + GC? = , (A ) unde m este acum un parametru arbitrar de-a lungul traiectoriei, care, în general vorbind, este el însuși determinat din aceste ecuații, iar viteza de u* este încă determinată de (A ) Condiția fără masă este aceea că geodezicul trebuie să fie asemănător luminii, adică condiția trebuie îndeplinită de-a lungul ei ds = , sau în formă diferenţială gfu,xflx ' = giiuu* u' = (A ) > Problema Arătați că ecuația (A ) este compatibilă cu cerința (A ) > Problema Verificați că, ca ecuație de mișcare a unei părți punctuale masive - tsy, iar ecuația geodezicei asemănătoare luminii poate fi obținută din următoarea acțiune: unde t](t) este o nouă variabilă auxiliară "dinamică" care se transformă atunci când parametrizarea traiectoriei se modifică conform legii '( N n ( \G m'(t) D) (t (t)) = T) (t) dt Observăm că m (t) poate fi perceput ca o metrică internă a liniei lumii, atunci acțiunea (A ) arată ca acțiunea a patru câmpuri xc(t) într-un spațiu unidimensional cu o metrică dinamică Ecuația (A ) pentru particulele fără masă poate fi, de asemenea, obținută luând în considerare ecuația de undă în spațiul curbat De exemplu, ecuația undelor electromagnetice obținute din acțiune (A ) are forma = Dacă lungimea de undă și perioada undei sunt mici în comparație cu scalele spațiale și temporale caracteristice ale modificării metricii, atunci contribuția proporțională la tensorul Ricci poate fi neglijată și alegând ecartamentul V^A* = , scrie această ecuație ca V^VdA ' = (A ) A Mișcarea particulelor într-un câmp gravitațional Soluția acestei ecuații poate fi căutată sub formă A* = a?eiS, unde ad(m) este o amplitudine care variază lent, iar S(z) este o fază mare, care se numește eikonal (vezi, de exemplu, [ ]) Local (să zicem, lângă x, = ), această fază poate fi reprezentată ca S = const + P^x, Această expresie are o formă standard pentru o undă plană, în plus, Po și Pi au semnificația de frecvență și vector de undă (vector de impuls) în cadrul de referință ales Astfel, -momentul instantaneu este Rc = dpS Dacă metrica se schimbă lent, atunci Rm se schimbă și încet, deși este mare în sine Ultima observație ne permite să înțelegem că termenul principal din ecuația (A ) este termenul care conține pătratul derivatei S Prin urmare, în ordinea principală se reduce la РрРц = (А ) Mai mult decât atât, deoarece Pc este un gradient de al lui S, acesta este valabil = Înmulțiți ultima egalitate cu Pg, luați în considerare că din (A ) rezultă P^VTP^ = și obțineți ecuația PmVmPp = PdarP / + r^APPpPl = (A ) Să asociem câmpului vectorial Pg(x) un set de drepte mondiale tm(m), pentru care vectorii Pg sunt vectori tangenți (analogi ai liniilor câmpului electric în electrostatică) Acestea vor fi liniile mondiale de fotoni Parametrul m de-a lungul liniei poate fi întotdeauna ales astfel încât Pd = dx*/dr Deoarece P^g^P"(m) = (r/(/m)P/(x(m)), ecuația (A ) se reduce la forma + Г^Р^РЛ = Aceasta este ecuația geodezicei (A ) În același timp, am aflat că -viteza = dx /dr are semnificația unui vector de undă cu patru dimensiuni ( -momentum) al unui foton Pentru a înțelege că parametrul m nu este arbitrar, ci este el însuși determinat din soluția ecuației geodezice, vom parametriza geodezicul nu după parametrul m, ci cu timpul x° Apoi I= dP" dP" o dx°'dr dx°' iar componenta de timp a ecuaţiilor geodezice (A ) se scrie ca J pO - + Г^ѵѵР° = , (A ) unde = (l,dx' /dx°) După aceea, componentele spațiale ale ecuației geodezice se transformă într-un sistem de ecuații pentru dx /dxQ Cunoscând soluția sa tg(t°), și rezolvând ecuația (A ), se poate găsi Pm(t°), după care parametrul t se determină, de exemplu, din ecuația dx°/dr = P (s; ) Anexa A Elemente de relativitate generală A Limita newtoniană în relativitatea generală Să discutăm acum modul în care obiectul principal al teoriei lui Newton asupra gravitației, potențialul gravitațional, apare în GR și cum decurge legea gravitației universale din GR Pentru a face acest lucru, studiem mișcarea unei particule într-un câmp gravitațional static slab, adică într-un spațiu cu metrica Rdr - + Zipiz(x), (A ) unde este metrica spațiului Minkowski și toate componentele tensorului A, DI/(x) sunt mici, /idr(x) C (A ) În plus, vom lua în considerare particulele cu viteze ng mult mai mici decât viteza luminii, astfel încât și dx* vs -dt c L Să scriem forma explicită a diferitelor componente ale ecuației geodezice (A ) în ordinea liniară a micșorării în ceea ce privește componentele vitezei vr și câmpul gravitațional h^ Pentru a face acest lucru, remarcăm în primul rând că, într-o ordine liniară, timpul propriu-zis al particulei ds este legat de timpul coordonatei dt conform legii ds = dt (A ) > Problema În cazul general, găsiți relația dintre timpul de coordonare și timpul propriu al unei particule care se mișcă cu o coordonată cu viteze vg = dx /dt Arătați că, într-o ordine liniară, această relație merge la (A ) În consecință, componentele uy cu viteze sunt legate de metrica și viteza fizică ѵr, după cum urmează: o dt , hoo i dx u = - ~ -, u - ds ds Și Acum este ușor să verificați dacă componenta zero a ecuației geodezice se menține identic în ordine liniară Într-adevăr, primul termen d t/ds dispare din cauza relației (A ) și a naturii statice a metricii Al doilea termen Γ ^ A și A este inițial mic datorită faptului că pentru metrica neperturbată m ^ v toate simbolurile Christoffel dispar Micimea suplimentară se datorează faptului că pentru metrica statică componenta Г° a simbolurilor Christoffel este egală cu zero, deci acest termen trebuie să conțină în mod necesar cel puțin o componentă de viteză u Componentele spațiale ale ecuației geodezice iau următoarea formă în aproximarea liniară: ^- + П°-°, unde am luat din nou în considerare faptul că al doilea termen are inițial o micime asociată cu prezența simbolurilor Christoffel, astfel încât contribuțiile în funcție de vitezele ѵr scad Reamintind expresia explicită (A ) pentru simbolurile Christoffel, ajungem la A Limita newtoniană în relativitatea generală &ѵг "Ж dT = -(r)'Ф' la următoarea ecuație care descrie mișcarea particulelor nerelativiste într-un câmp gravitațional static slab: (A ) unde am introdus o nouă funcție Φ(x) definită folosind egalitatea A,p /, vom înlocui derivatele covariante cu unele obișnuite și vom efectua ridicarea și scăderea indicilor folosind metrica Minkowski Ca rezultat, obținem ecuația liniarizată (A ) (~dxdxh^ + d^hx" + d^hxv - d^h^) = mv(m^ - , (A ) unde Тр / este considerată o cantitate mică Ecuația (A ) este invariantă sub transformări gauge hp,i/ -> - I- TcV -> T/d/, (A ) unde £m(m) sunt parametrii de transformare mici Transformarea (A ) nu este altceva decât o transformare liniarizată (A ): tensorul, fiind o cantitate mică, nu se modifică în ordine liniară cu o transformare mică de coordonate (A ) Este adesea convenabil să profitați de această libertate a gabaritului și să impuneți un gabarit armonic - ±d"hxx = În acest indicator, ecuațiile liniarizate ale lui Einstein iau o formă deosebit de simplă = - b gb , unde □ = dxdx este D'Alembertianul în spațiul Minkowski A Tensor macroscopic energie-impuls A Tensor macroscopic energie-impuls Pentru a căuta soluții la ecuațiile lui Einstein care descriu un univers în expansiune umplut cu materie (de exemplu, plasmă relativistă sau "praf"), avem nevoie de o expresie pentru tensorul energie-impuls al unei astfel de materie Pentru scopurile noastre, este suficient să descriem starea macroscopică a materiei folosind tensorul mediu hidrodinamic energie-impuls Pentru a obține o expresie explicită pentru această mărime în spațiu-timp curbat, luăm în considerare mai întâi cazul unui spațiu plat După cum se știe, o substanță izotropă în repaus în ansamblu fără rotații interne are într-un spațiu-timp plat tensorul energie-impuls al formei fp \ T^ = S p o ■ Problema Scrieți în mod explicit diferitele componente ale legii conservării (A ) în cazul unui spațiu plat și asigurați-vă că în limita nerelativistă (adică, pentru |v| rămâne fără masă și descrie fotonul Legătura dintre câmpurile ZM și Ap și câmpurile de gabarit inițial este de asemenea scrisă în formular Zn = cosfln- ■ - sinflțv • Vd, Iadul \u d cos \ v • Vd -I- sin w • Vd, unde este unghiul slab de amestecare, tg w = -■ Valoarea măsurată experimental a sin dw este sinfliv = , Câmpurile de gabarit non-Abelian poartă, de asemenea, o sarcină în grupul de gabarit și participă la interacțiunile gabaritului Aici și în cele ce urmează, dacă nu se specifică altfel, omitem subtilitățile asociate corecțiilor radiative Anexa B Modelul standard al fizicii particulelor Tabelul B Dimensiunile reprezentărilor și sarcinile câmpurilor gauge (G>, Vd) și scalare ( ?); simbolul * înseamnă că câmpurile Bc și sunt câmpurile gauge ale grupelor ? ( )y și, respectiv, C ( )etp câmpuri r>'npa SIZ( )C SlZ( )iv L/(l)y C/(l)em * W ± ± z" * n În tabel Tabelul enumeră dimensiunile reprezentărilor câmpurilor vectoriale și sarcinile acestora în raport cu grupurile abeliene Rețineți că în acest tabel, ca și într-un număr de formule ulterioare, este utilizată notația matriceală ha i v^ = Yvh' a= r= unde La sunt matrici Gell-Mann și r sunt matrici Pauli (A'/ și r/ sunt seturi de generatoare S( ( )c și respectiv SU( )w) Câmpurile de materie "b" și "c" formează trei generații de quarci și leptoni: I: u, d, ve, e; II: s, s, w III: t, b, i/t, t; în acest caz, particulele dintr-o generație diferă în interacțiunile gauge (au numere cuantice gauge diferite) și triplete de particule din generații diferite (de exemplu, u-, c- și t-quarks sau un electron, muon și t-lepton ) au aceleași numere cuantice gauge, dar mase diferite și constante de interacțiune Yukawa cu bosonul Higgs În spațiul Minkowski ( + )-dimensional , pentru a descrie câmpurile fermionice, se poate introduce un spinor xx (Weyl) stâng și un spinor drept XR Acești spinori se transformă independent în raport cu grupul Lorentz propriu Lăsăm fără discuție întrebări legate de descrierea câmpurilor fermionice în spațiu-timp curbat, vezi partea a doua a cărții Mai precis, ele sunt transformate de reprezentările fundamentale (xl) și antifundamentale (xg) ale grupului SL( , C), care este un grup dublu de acoperire pentru grupul Lorentz propriu-zis SO( , ) În special, faptul că câmpurile fermionice în sine, dar numai combinațiile lor biliniare, pot fi observabile fizice este legat de stratul dublu ÎN Descrierea modelului standard Spinii cu două componente pot fi utilizați pentru a compune scalari, vectori și tensori Lorentz În special, se poate demonstra că combinațiile biliniare Xx^Xx, XrО^XR sunt scalari și Xr^Xl, Xl^XR sunt vectori Aici Sarcina Verificați validitatea declarațiilor făcute Exprimați aceste structuri în termeni de fermioni Weyl Tabelul B Dimensiunile reprezentărilor și sarcinilor pentru fermionii de prima generație; fermionii din a doua și a treia generație au aceleași numere cuantice grup de câmp SH( )C Sl/( )w ^( )y U(X)em Ve L - / \ \ / E = unitatea - - + / /+ / \ U = UR + / + / D = dR - / - / În modelul standard, neutrinii au doar componente stângaci, spre deosebire de quarci și leptoni încărcați În ceea ce privește interacțiunile puternice, atât componentele quarkului stâng, cât și celei drepte formează reprezentări fundamentale (triplete), deci din punctul de vedere al interacțiunilor puternice, împărțirea quarcilor în stânga și dreapta nu este necesară Pe de altă parte, quarcurile dreptaci și leptonii încărcați cu mâinile drepte sunt singlete în raport cu grupul SU( )w, iar fermionii stângaci formează dublete (LA ) Similar cu notația introdusă acum, fermionii drepti ai trei generații sunt notați după cum urmează: Un = UR, Cr, t>R\ Dn-dR, sr bR] n = , , En = unitate, pr, tr-, (B ) Dimensiunile reprezentărilor fermionilor și sarcinile lor față de grupurile abeliene sunt date în tabel LA Câmpul scalar Engler-Braut-Higgs H este un singlet față de grupul SU( )C de interacțiuni puternice, un dublet față de SU( )W și are o sarcină de -i față de ( ) )y Aceste proprietăți sunt reflectate în tabel V I În ceea ce privește câmpurile explicit covariante în raport cu grupul de gabarit SU( )c x Anexa B Modelul standard al fizicii particulelor SV( )iv x ( ) y, Lagrangianul modelului standard are forma: £sm = - ^B^B^ + + iLnPM MLn + ІЁnT>Py^En + iQnB^y^Qn + iUnD^^Un + îDnl^^Dn - - (Y ^ LmHEn + Y * nQmHDn + Y "nQmHUn + hc) + + H - x(n * H - y) (B ) Aici prima linie include numai câmpurile de măsurare ale căror puteri sunt definite după cum urmează: \u d dcB ^ - d "Bc, \u d dsK - d "Uts - id [V ^, K], Gp , = d^Gv - dvGțj -it/sfGjx, GiJ, iar comutatorul este notat prin paranteze drepte: de exemplu [VIUK] = V^VV-VVV^ câmpul Bp este real, iar câmpurile V'm, G,, sunt hermitiene În ceea ce privește câmpurile reale G" și Vd TrG^G^ = ^G^G* TrV^V^ = ^V^VI *IP, Unde G"" = d^Gav - d"G° + gsf^G^Gl, (B ) +gejkViV* (B ) unde fabc și e!jA: sunt constantele de structură ale grupelor SU( ) și respectiv SU( ) (eIjfc este un simbol complet antisimetric, i, j k sunt , , ) Datorită prezenței ultimilor termeni din (B ), (B ) în Modelul Standard există interacțiuni ale gluonilor între ei, precum și interacțiuni între bosonii Ht, Z și fotoni A doua linie din (B ) include lagrangienii liberi ai fermionilor și interacțiunile fermionilor cu câmpurile gauge Derivatele covariante incluse în acesta sunt determinate în mod unic de reprezentările grupurilor de gauge peste care sunt transformate câmpurile fermionice, precum și de sarcinile față de U(l)y: pentru fermionul f V, f = (d" - ig TȘGl - igT^ - ід'^вУ f unde T° şi T\- sunt generatorii lui Sr( )c şi S{ ( )u- în reprezentările prin care / este transformat iar Yf este sarcina acestui fermion în raport cu grupul I ( )y Pentru quarci T° = La/ și pentru leptoni Tf = (adică, termenul care include câmpul de gluoni este absent pentru leptoni - leptonii nu participă direct la interacțiuni puternice) Pentru dubletele stângi (B ) avem Tv = m / , iar pentru dubletele drepte (B ) trebuie să înlocuim P- = ÎN Descrierea modelului standard Remarcăm că însumarea este implicită peste indici repetați mr, n numerotarea generațiilor În ceea ce privește câmpurile utilizate în (B ), interacțiunile gauge sunt diagonale în generații A treia linie din (B ) descrie interacțiunile Yukawa ale fermionilor cu câmpul H Engler-Braut-Higgs; h Cu denotă în ea conjugarea hermitiană Această linie conține matrice de constante Yukawa Y^n, Ymn și Knn, care sunt complexe și nu diagonale în generații Mai jos discutăm pe scurt la ce duce această lipsă de diagonală Subliniem că Lagrangianul (B ) nu descrie oscilațiile neutrinilor: termenii Yukawa corespunzători sunt absenți în el Vom lua în considerare în Anexa C care extensii ale Modelului Standard sunt capabile să descrie oscilațiile neutrinilor Să mai facem o remarcă despre a treia linie din (B ) La fel ca întregul Lagrangian al Modelului Standard, acesta este invariant sub grupul de gabarit este un SU( )țv-singlet Conform Tabelului B , sarcina totală C ( )y a câmpurilor din acest termen este egală cu zero, astfel încât este invariabilă și în grupul P( )y Situația este similară cu al doilea mandat Yukawa Na \u d imіzN * \u d eavN * , (B ) unde a = , iar urechea este simbolul antisimetric În ceea ce privește S ( )w, câmpul H este transformat conform reprezentării fundamentale Prin urmare, al treilea termen Yukawa este SC ( ) și este un singlet; este, de asemenea, invariant în raport cu C ( )y - tocmai pentru aceasta trebuie să folosim H în el, și nu câmpul H în sine Este important de subliniat faptul că al doilea și al treilea rând din (B ) sunt cel mai general lagrangian renormalizabil cu invariante de gabarit pentru fermionii modelului standard În special, termenii de masă expliciți ai fermionilor, care ar trebui să aibă structura Lorentz (D) • /d + h s , sunt interzise prin invarianță față de grupul de gabarit electroslab SU( )W x P( )U Ultima linie din (B ) este Lagrangianul propriu-zis al câmpului Engler-Brout-Higgs Conform tabelului B derivata covariantă a câmpului scalar este - id ^ V' - N (B ) Potențialul scalar al teoriei - ultimul termen din (B ) - are un minim la o valoare diferită de zero a câmpului Engler-Braut-Higgs astfel încât n'n= - Folosind invarianța gauge a teoriei, vidul Engler-Braut-Higgs De fapt, câmpurile fermionice care apar în (B ) coincid cu câmpurile introduse în (B ) și (B ) doar până la transformări unitare, vezi mai jos Folosim aceeași notație pentru aceste două seturi de câmpuri Deși H* se transformă conform reprezentării antifundamentale: relația (B ) implementează un izomorfism între reprezentările antifundamentale și fundamentale, care există pentru grupul SU( ) și nu există pentru grupurile SU(N) cu N > Anexa B Modelul standard al fizicii particulelor iar perturbațiile câmpului scalar peste acest vid pot fi reprezentate fără pierderea generalității în următoarea formă (gabaritul unitar): (B ) Astfel, deasupra vidului Engler-Braut-Higgs există o singură excitație scalară fizică - bosonul Higgs, descris de câmpul h Vidul Engler-Broutt-Higgs rupe simetria SU( )IV x ( )y la U( )em, acest vid este realizat prin substituția (B I) (V Z) Într-adevăr, după înlocuirea (B I), (B ), termenii de gradient liber pentru câmpurile H^, Zp și Ap își păstrează forma canonică: lui - dѵV ^ + - d "V ^ = \u d - AV *) (d ^ V - ѵ - dChV ~ ") - - ^ F ^ F ^, Unde F^tl, = dsA" - dnAc, Z^ = d^Zy - dvZ^ (B ) Când se ia în considerare (B ), termenii de masă apar în Lagrangianul pătratic peste vidul Engler-Braut-Higgs / , / \ T^N'TU H IVD +g Acesta este mecanismul Engler-Braut-Higgs Substituția (B I), (B ) este aleasă exact astfel încât acești termeni de masă să fie diagonali Astfel, masele și bosonii Z sunt egali gv ѵVya- + ' L'Av și • = -, z = z = t- cos Ѳѵ Interacțiunea Yukawa duce la faptul că majoritatea fermionilor devin și ei masivi Mase de fermion / egale Y/ mf= unde yj sunt valorile proprii ale matricelor constantelor Yukawa care apar în (B ) Dintre toate câmpurile fermionice, numai neutrinii rămân fără masă (aceasta din urmă proprietate este un defect în modelul standard) Lagrangianul Modelului Standard în termeni de câmpuri fizice se obține prin substituirea (B I), (B ) și (B ) în Lagrangianul (B ) și trecând de la baza câmpurilor fermionice, în care interacțiunile gabaritului sunt diagonale la o bază în care matricele masei fermionilor (și interacțiunile Yukawa) sunt diagonale Ultima transformare duce la apariția în Lagrangian a matricei Cabbibo-Kobayashi-Maskawa, care descrie amestecarea quarcilor Această tranziție este descrisă mai detaliat în Secțiunea B Rețineți că, din motive de comoditate, vom folosi adesea aceeași notație pentru fermioni în ambele baze (cum am făcut deja, ÎN Descrierea modelului standard cf (B ) și (B ), (B )), deși aceste mulțimi nu coincid între ele, ci sunt legate printr-o transformare unitară Este convenabil să reprezinte întregul Lagrangian al Modelului Standard, scris în termeni de câmpuri fizice, ca o sumă a mai multor termeni: £sm = £qcd + £fepete + £f, en + slab + " " " ^>HV- (B ) Aici £QCD = -^GaM"+ î(h^-mg-igs^Gț\q quarci - Lagrangian, inclusiv quarci (sumarea trece peste toate tipurile de quarci), gluoni și interacțiunile lor între ei Acesta este Lagrangianul teoriei interacțiunilor puternice, cromodinamica cuantică (QCD) Al doilea termen din (B ) este Lagrangianul liber al leptonilor ciept = -min)ln + Yj'n^lldpi'n p Aici n este numărul generației, ln = e,g, m Al treilea și al patrulea termen descriu interacțiunile electromagnetice și slabe ale quarcilor și, respectiv, ale leptonilor: C'f, em - & Y ' p + ieA^ + igcos&wZ^)W~ - (g p) (W ) Relația dintre constanta de interacțiune electromagnetică e și constantele gauge q, q' are încă forma (C ) Observăm că Lagrangianul (B ), ca și întregul Lagrangian (B ), este invariant în raport cu simetria ecartamentului neîntrerupt e Contribuția £n descrie sectorul Higgs al Modelului Standard, £h = ^d^hd^h - ^m h - Xvh - Unde nb = V Âv este masa bosonului Higgs În cele din urmă, contribuția £'nv descrie interacțiunea bosonului Higgs cu vec- bozoni torus, / / £hv = yb'/r|H'-| + ^-vhZ^ + ~h \w;\ + + ѣ h Z^ Până în prezent, toate particulele modelului standard au fost descoperite experimental Experimentele privind măsurarea parametrilor modelului standard dau [ ]: pgs = , MeV, mu = , - , MeV, = , - , MeV, tm = , MeV, ts = , - , GeV, ms = , - , GeV, tt = , GeV, nit = , - , GeV, t = , - , GeV, Mz = , GeV, Mi- = , GeV, mh = , GeV, ѵ - , GeV, a = - = , sin = , Omitem subtilitățile legate de dependența acestor parametri de punctul de normalizare B Simetrii globale ale modelului standard Incertitudinile în masele cuarcilor (cu excepția cuarcului t) se datorează faptului că nu sunt observate în stare liberă B Simetrii globale ale modelului standard În plus față de simetriile gauge, Modelul Standard are simetrii globale: Lagrangianul (B ) este invariant la rotațiile de fază ale tuturor quarelor cov: si independenta V-^q, q->e~il /Zq (B ) rotații de fază ale leptonilor din fiecare generație, (t'e, e) e/ e(i/e, e), (Pe, e) e~r^(ye, e), (B ) (W, p) -* er m(pm, m), (W) -* e r^(Pp, D), (B ) (i/t, t) -* e r (i/t, t), (Pm, t) -* e ,/ m(i m, t) (B ) Aici fi, (Se, [ p și ( m) sunt parametri de transformare independenți Numărul cuantic corespunzător simetriei (B ) este numărul barionic B \u d (A - " - V, -), unde Nq și Nq sunt numărul total de quarci și respectiv antiquarci de toate tipurile Sarcina barionică a quarcilor este, prin definiție, / iar sarcina de antiquarci este - / Cu acest acord, sarcina totală de barion a unui proton, care constă din doi n-quark și un d-quark, este egală cu În ceea ce privește numărul de barioni și antibarioni, avem astfel: în = unde suma trece peste toate tipurile de barioni Deci, în Modelul Standard, numărul barionului este conservat Un indiciu clar că numărul barionului este conservat în natură cu mare precizie este stabilitatea protonului: protonul este cea mai ușoară dintre particulele care poartă numărul barionului și ar trebui să fie absolut stabil dacă numărul barionului este conservat exact Într-adevăr, dezintegrarea protonilor nu a fost încă descoperită, iar limita experimentală a duratei sale de viață este [ ] tr > IO - ani, în funcţie de modul de dezintegrare Simetriile (B ), (B ), (B ) corespund la trei numere de leptoni care sunt păstrate separat (electron, muon și tauon) Le = (Ne + A\) - (Ne+ + Abe), LM = (A^ + ^) - (A^ + iVpJ, Lr = (NT + A'Pt ) - (NT+ + (B ) (B ) (B ) unde Ne, N"e, Ag-r sunt numărul de electroni, neutrini electronici, pozitroni și antineutrini electronici și, în mod similar, pentru alte generații Manifestarea conservării Această afirmație este valabilă în cadrul teoriei perturbațiilor Efectele neperturbative perturbă numerele de barion și lepton, dar aceste efecte sunt extrem de mici în condiții normale (dar nu în universul timpuriu, vezi capitolul ) Anexa B Modelul standard al fizicii particulelor numerele cuantice de leptoni reprezintă absența proceselor care încalcă numerele de leptoni, dar permise altfel Un exemplu de astfel de proces este dezintegrarea M -> ey Ar încălca numerele de electroni și muoni Constrângerea experimentală asupra probabilității sale relative este [o] Bg(c -> eu) (x°, x) respectiv Transformarea p a unui vector (par) are forma K(t°, x) L V/(x , x) = L -+ ? 'F'I'O- (B ) (B ) unde rf este factorul de fază (rf = ± ) și matricea x C transformă componentele spinorului Dirac φ sub conjugarea sarcinii Forma specifică a acestei matrici depinde de reprezentarea matricelor Dirac și de condițiile de auto-consistență a transformărilor ip și φ, de cerințele pentru invarianța (uniformitatea) Lagrangianului liber al fermionului de Dirac și de modificarea în semnul (ciudățenia) curentului electric la conjugarea sarcinii, în general, fixează forma matricei С până la factorul de fază neobservabil fizic În reprezentarea Weyl a matricelor Dirac, are forma C \u d -g ° - І& \ ІСГ J ' Pentru o combinație biliniară de spinori care formează un curent încărcat care interacționează cu bosonul VV (vezi (B )), condițiile de mai sus conduc la o lege simplă de transformare (nu scriem tilda peste câmpuri în baza masei) ^Lm VmndLn -dLny VmnULm, &Lmy VmndLn *■ d Lny VmnULm Anexa B Modelul standard al fizicii particulelor Luând în considerare legea transformării câmpurilor bozonice W la conjugarea CP Wo±, Wp, constatăm în sfârșit că, sub transformarea CP, interacțiunea (B )) se transformă în = -^dLn^W;VmnuLm + (B ) Comparația (B ) cu (B ) arată că interacțiunea (B )) încalcă CP dacă elementele matricei de amestec Vmp sunt mărimi complexe Acest rezultat reflectă o proprietate generală a teoriei câmpurilor: sub transformarea CP, Lagrangianul original se transformă într-un Lagrangian cu constante de cuplare conjugate complexe Dacă există faze inamovibile în mulțimea constantelor de cuplare ale unei teorii, atunci invarianța CP este încălcată într-o astfel de teorie Ca o ilustrare, să estimăm diferența de lățimi parțiale i -> W*b și t -+ W~b, care ar fi același dacă simetria CP ar fi păstrată în modelul standard (simetria CPT necesită ca lățimile totale ale particulelor și antiparticulelor să se potrivească) La nivelul arborelui, lățimile parțiale sunt aceleași, iar principala contribuție la diferența lor vine din interferența arborelui și a contribuțiilor cu o singură buclă Pentru dezintegrarea t -* W~b aceste contribuţii rezultă din diagramele prezentate în fig B (diagramele similare contribuie la dezintegrarea t -* U/ &) Orez ÎN Diagrame arbore și dezintegrare cu o singură buclă t -> W~b care, în cadrul Modelului Standard, contribuie în principal la diferența dintre lățimile parțiale t și t -> H/ Elementele matricei Cabbibo-Kobayashi sunt prezentate clar Maskawa la care vârfurile corespunzătoare sunt proporționale Dacă notăm contribuția arborelui la amplitudinea dezintegrarii t -> W'b ca V^Mtree, atunci contribuția unei bucle poate fi reprezentată ca Mtree ■ ■ g ^ 'nJ=l unde Ani, Bni sunt funcții reale în funcție de masele bosonului VV, i- și L-quarcs, precum și de masele quarc-ului up de generația a i-a și quarc-ului down de generația a n-a În cele ce urmează, avem nevoie doar de funcția Впі, care poate fi reprezentată convenabil sub formă Впі \u d - / xdxSp g/t Sp \u d -x- + ( + - \ LA Amestecarea cuarcilor (aici Ѳ(r) este funcția obișnuită de salt) Funcția Впі determină adaosul imaginar la amplitudine, iar acest imaginar este asociat cu cinematica proceselor virtuale, și nu cu complexitatea constantelor de interacțiune: contribuția apare ca urmare a integrării asupra unor astfel de momente virtuale încât unele dintre virtualele particulele sunt aproape de învelișul masei Deoarece acesta este un efect cinematic, are exact aceeași contribuție la amplitudinea dezintegrarii t -" W~b, care la nivelul unei bucle va avea forma Mtree • n,l=l Lățimile dezintegrarii sunt determinate de pătratele modulelor amplitudinilor corespunzătoare (am luat în considerare că |V I este egal cu cu o precizie bună) |M(t W+&)| = |Mtree| x { / x x + ChT"О ( Uzz V nVi\Vl (Anl + i^Bnl) + hc ) + O( )i, (B ) \SHI AND" )| = |Mtree| x x + dp (V UznY n\C (An + ^Bn ) + b,c} + O(d )} (C ) Astfel, obținem în cele din urmă în ordinea principală în q e T(i \V+b) - T(i -> W&) SR "G(i -> W+b) + G(i -"■ W~b) ~f^rn(v v nvrnvl )Bnl O'îi ** l,n Din punct de vedere numeric, diferența de lățime este foarte mică, Asya - ■ Yu , prin urmare, acest efect cu greu poate fi studiat experimental în viitorul apropiat Rețineți, totuși, că faza de încălcare a CP duce la multe alte efecte (în special în procesele care implică kaoni neutri și mezoni B), dintre care unele sunt observate experimental Este important pentru noi ca mecanismul descris, care asigură diferența dintre lățimile parțiale ale particulelor și antiparticulele, să fie mai degrabă general Diverse teorii care generalizează modelul standard folosesc acest mecanism pentru a genera asimetria barionică (vezi capitolul ) Să ne asigurăm că matricea de amestecare a cuarcilor poate fi reprezentată prin rotații de fază ale câmpurilor de cuarci în forma (B ) Este vorba despre transformare dLn -> er l bp, n - , e~p ybp, n = , (B ) unde n și n sunt arbitrare Singurul efect al unor astfel de transformări este înmulțirea matricei V cu o matrice unitară diagonală} - diag(e' , e' e t ) în dreapta și o altă matrice unitară diagonală} - diag(e"I ,e , '' e t ) în stânga Anexa B Modelul standard al fizicii particulelor Să începem cu cazul a două arome de quarci, adică x matrice V O matrice unitară arbitrară x poate fi scrisă ca y ert Ѳ I(T! sinx-i-T cosx)*' unde ti sunt matrici Pauli (rețeta generală este de a scrie produsul exponenților tuturor generatorilor grupului unitar cu coeficienți arbitrari, în timp ce generatorii pot apărea în exponent atât individual, cât și în grup) Primii doi factori de aici sunt deja diagonali și pot fi eliminați printr-o transformare ca (B ) Matricea rămasă are forma I(T! sin x + t cos unde s = sin ?, c = cos ? Poate fi reprezentat în două forme echivalente °\ ) Despre e 'x eixJ (V ) Și Unde (V ) este o matrice reală Primul și ultimul factor din (B ) pot fi eliminate din nou prin rotațiile de fază ale quarcilor, ceea ce înseamnă că matricea de amestecare în cazul a două arome poate fi aleasă să fie reală și egală cu (B ) Să ne întoarcem acum la cazul celor trei arome de quarci Scriem matricea V sub forma v (V ) Unde jy gi(Ai sin X + A COS X)(r) CA sin • diag(l, І е *') b" = diag(e'€, , ) • Ob • diag(e Jț, , ), (B a) (B b) (B s) B Teoria Fermi eficientă Unde (C O' - C O O = O C - USD O C (Сіз DESPRE - S despre Сіз o o DESPRE DESPRE iar notația este aceeași ca cea folosită în (B ) Ultimul factor diagonal din (B a) și primul factor din (B b) pot fi eliminate prin rotații de fază de quarc, deci forma echivalentă a matricei V este V = O • diag(et€, , er • diag(el(^Q), ,ek) • - • diag(eib"c),ei( -x),eia) • Оі Se poate arăta prin calcul direct că diag(ei(^a),l,eic) -ob diag(ei( - ),ei( -x),ei ) = Dimensiune (a+ ) DESPRE - si ei( + RuPv xfi Mz,w P Mz,w LRU MZ \V R Orez LA Aproximație punctuală pentru propagatorii bosonilor vectoriali masivi a) b) Orez V Z Relația dintre diagramele modelului standard și teoria Fermi unde curenții neutri slabi J^c și încărcați J^c sunt: j"C \u d E b / (fi ( - ) - / sin vi-) /, (B ) / J^C = Y* ^m m( - °)іmn + Ym d( - y )Vmndn (B ) tp tp Când E / R iar integrarea W±-oo ohob dă £с = J?CJCC " Constanta de cuplare Gf a interacțiunii efective are dimensiunea pătratului invers al masei și determină scara interacțiunii cu patru fermioni Opa se numește constanta Fermi Această constantă este legată de parametrii fundamentali ai Modelului Standard prin relație (vezi Figura B ) / ~ m - R " F ~ u / M?ѵ ' B Trăsăturile interacțiunilor puternice si egal cu Gf = , -IO- GeV- La sfârșitul secțiunii, observăm că o procedură similară de dezintegrare a bosonului Higgs conduce, de asemenea, la o interacțiune efectivă cu patru fermion de forma "ftpft •"fp'fp- În acest caz, constantele efective de cuplare sunt proporționale cu constantele fermionilor Yukawa corespunzătoare, care sunt mici în comparație cu constanta slabă de gabarit Prin urmare, influența acestei interacțiuni eficiente asupra proceselor la energii scăzute poate fi neglijată B Caracteristicile interacțiunilor puternice Deși purtătorii interacțiunilor puternice, gluonii, sunt particule fără masă, teoriile eficiente sunt folosite pentru a descrie interacțiunile puternice la energii joase (mai precis, la transferuri mici de impuls Q) Spre deosebire de teoria Fermi, această necesitate apare deoarece QCD este în regim de cuplare puternică la energii de ordinul Aqcd ~ MeV și chiar ceva mai mari Constanta gauge a interacțiunii puternice ca(Q) = crește cu energie descrescătoare, și devine mare (la nivelul unei bucle, devine infinit) la Q = Aqcd Astfel, atunci când se încearcă descrierea proceselor puternice cu energii caracteristice E ~ Aqcd, nu numai seria teoriei perturbațiilor explodează în termeni de constanta de cuplare gauge (adică principala metodă de calcul în teoria câmpului cuantic depășește aplicabilitatea sa), dar însăși descrierea în termeni de quarci și gluoni își pierde sensul Această caracteristică a teoriei este în deplin acord cu faptul că quarcii și gluonii nu sunt observați în stare liberă Ele sunt "conținute" în interiorul particulelor incolore - hadroni (mezoni și barioni) și încep să joace un rol independent doar în procesele cu transferuri de impuls caracteristice care depășesc Aqcd Acest fenomen se numește confinare - limitarea quarcilor și gluonilor Este clar că dimensiunea caracteristică a hadronilor ușori - regiunile de "confinare" ale quarcilor și gluonilor u, d și s - este exact AqqD Interacțiunile celor mai ușori hadroni (protoni, neutroni, pioni, kaoni etc ) între ele și cu particulele modelului standard care nu sunt încărcate conform grupului de măsură SC ( )c la energii joase sunt descrise satisfăcător în cadrul cadrul teoriei perturbațiilor chirale Pentru a descrie hadronii mai grei, precum și procesele puternice din regiunea intermediară E > Aqcd, se folosesc, de regulă, abordări semifenomenologice diferite Un număr de mărimi care caracterizează QCD în regiunea cuplajului puternic pot fi calculate "din primele principii" luând în considerare teoria pe o rețea și calculând integralele funcționale pe un computer Din punctul de vedere al cosmologiei, de interes sunt, de exemplu, calculele reticulate ale temperaturii de tranziție QCD, care este Tqcd - MeV [ ] O excepție este constanta Yukawa a cuarcului t, dar nu participă la procesele cu energie scăzută pe care le discutăm aici Anexa B Modelul standard al fizicii particulelor B Numărul efectiv de grade de libertate în modelul standard Folosind spectrul modelului standard și ținând cont de caracteristicile interacțiunilor puternice, se poate găsi numărul efectiv de grade relativiste de libertate q* pentru plasma primară în funcție de temperatură Rezultatul unei estimări folosind aproximarea cu funcția (pasul) pentru a descrie comportamentul lui q*(T) în apropierea pragurilor de particule și a temperaturii de tranziție QCD este prezentat în Fig LA Masa bosonului Higgs este egală cu m/i = GeV *^ , , , G, GeV Orez LA Numărul efectiv de grade de libertate q* în plasma primară în funcție de temperatură Sunt luate în considerare numai particulele modelului standard La T MeV Etapele la temperaturi mai ridicate corespund particulelor mai grele prezentate în Fig LA Pentru T > GeV, numărul efectiv de grade de libertate este (în cadrul Modelului Standard cu un dublet scalar): q*(T > GeV) = \u d y + • Ziv + z + l + ^ • g + g ( • e + • V + ■ ^ ■ g) \u d = , Aici indicele denotă tipul de particule, indicele (c) se referă la numărul de stări de culoare, iar ultimii factori sunt numărul de stări de spin Rețineți că calculul de mai sus ia în considerare polarizări ale bosonilor W și Z și un grad de libertate al bosonului Higgs, ceea ce este valabil pentru modelul standard în faza Engler-Braut-Higgs În faza cu simetrie electroslabă neîntreruptă, bosonii W și Z nu au mase și au câte polarizări fiecare, dar câmpul scalar - un dublet complex - descrie particule scalare Numărul de grade de libertate este același în aceste două faze, deci rezultatul (B ) este adevărat în orice caz Anexa C Oscilații ale neutrinilor Oscilațiile neutrinilor - tranzițiile de schimbare a aromei neutrinului - sunt singura dovadă directă până în prezent a incompletității Modelului standard al fizicii particulelor, obținut în laborator, și nu din cosmologie sau observații astrofizice Oscilațiile neutrinilor sunt posibile dacă neutrinii sunt masivi și există amestecare între generații de leptoni, similar cu amestecul dintre quarci discutat în Secțiunea B În Modelul Standard, este imposibil să scrieți termeni renormalizabili invarianți de gabarit în Lagrangian care ar conduce la mase de neutrini De aceea, pentru a descrie oscilațiile neutrinilor, modelul standard trebuie extins Din punct de vedere istoric, primele experimente ale căror rezultate au indicat oscilații de neutrini au fost măsurători ale fluxurilor de neutrini solari și atmosferici Ulterior, aceste observații au fost confirmate prin experimente cu neutrini din reactoare nucleare și cu neutrini din acceleratoare C Amestecarea neutrinilor și oscilațiilor În această secțiune, vom lua în considerare în termeni generali mecanismul care duce la oscilațiile neutrinilor În acest caz, vom omite deocamdată aspectele importante legate de faptul că neutrinii au spin / Aceste aspecte vor fi discutate în secțiunea C C Oscilații în vid În generalizările modelului standard, care permit mase de neutrini diferite de zero, sunt posibile oscilații între neutrini de diferite tipuri Și anume, neutrinii sunt produși în procese slabe în deplină conformitate cu Modelul Standard De exemplu, un neutrin electronic este produs în dezintegrarea beta a unui neutron n -> pe+ ue, un neutrin muon este produs în dezintegrarea r' ' -* u+, iar un neutrin m este produs în descompunerea hadronică a unui m -lepton Cu toate acestea, în baza z/e, i'd, VT, Hamiltonianul care descrie propagarea liberă ulterioară a neutrinilor este în afara diagonalei, ceea ce duce la oscilații În cele ce urmează, vom numi această bază baza gauge, deoarece interacțiunile gauge ale leptonilor din ea sunt diagonale în generații În această Anexă, ne vor interesa procese la energii nu prea mari, pentru care această afirmație este cu siguranță adevărată C Amestecarea neutrinilor și oscilațiilor Situația de aici este în multe privințe analogă cu amestecarea quarcilor (Secțiunea B ) Într-o bază în care interacțiunile cu gauge ale quarcilor sunt diagonale (bază gauge), matricea de masă a quarcului este în afara diagonalei și invers, într-o bază în care matricea masei quarkului este diagonală (baza masei), gabaritul lor interacțiunile sunt în afara diagonalei În cazul quarcilor, este convenabil să se lucreze exclusiv pe baza de masă Când discutăm despre oscilațiile neutrinilor, este util să folosiți atât baza de măsurare, cât și baza de masă Vom presupune că în natură există trei tipuri de neutrini; vom aminti mai târziu posibilitatea unor tipuri suplimentare Deoarece atât crearea, cât și înregistrarea neutrinilor se realizează prin interacțiuni slabe, stările observate experimental sunt tocmai stările |pe), |i/p) și |i/m) - vectorii de referință ai bazei gauge Trecerea de la baza gabaritului |pa), a = e, p, m, la baza masei |z> , r = , , , realizeaza o transformare unitara, care se scrie in mod traditional ca U = Uai\ua} (C ) (este implicată însumarea peste indici repeți) Aici matricea unitară Uai este matricea de amestecare în sectorul neutrini Transformarea inversă de la masă la baza gabaritului are forma S = = (C ) Stările |z/j) sunt stări proprii ale Hamiltonianului liber, adică au mase definite mn* Matricea de amestecare U se numește matricea Pontecorvo-Maki-Nakagawa-Sakata (PMNS) Comoditatea definiției (C ) este aceea că că matricea de masă a neutrinilor din baza gauge are o formă simplă Mo = {va\M\ѵz} = (C ) unde este matricea de masă diagonală în baza masei, Mij - ITliăij (S ) Evoluția liberă a neutrinilor în cadrul de repaus este determinată de valorile proprii ale matricei de masă: k( )>=e-^'|^( )) (S ) Dacă în momentul t = a existat o stare pură de gauge, de exemplu, un neutrin electronic |i/e), atunci după un timp t și celelalte componente ale vectorului de stare din baza gauge devin, de asemenea, nenule Aceasta înseamnă că există o probabilitate diferită de zero de a înregistra un muon sau t-neutrin după timpul t Pentru aplicații practice se pune problema calculării, într-un cadru de referință de laborator, a probabilității de tranziție -> id la distanța L de locul de naștere a neutrinului ua În acest caz, formula (C ) pentru evoluția neutrinilor în baza masei este generalizată: În literatură, în locul termenului "bază de calibrare", termenul "bază de aromă" este adesea folosit, iar stările |i/e), |i/d) și |z/T) sunt numite "stări de aromă" ( "stări de aromă") Anexa C Oscilații neutrino unde pj și Ej sunt impulsul neutrinului și respectiv energia Interesant este cazul neutrinilor ultrarelativisti Presupunând că energia neutrinului este fixă * * * * * *, și ținând cont de faptul că în cazul ultrarelativistic Pi \u d ^-t] \u d E-^, obținem că evoluția stărilor în baza masei în funcție de distanța parcursă este descrisă de formula (până la un factor de fază comun pentru toți neutrinii) pj(L)) = exp| - i I |z/j;( )> Rețineți că această evoluție corespunde Hamiltonianului efectiv M H'>> = Ё- (pag ) unde M este matricea de masă a neutrinilor, expresiile pentru care în bazele de masă și gabarit sunt (C ) și respectiv (C ) Din (C ) rezultă că amplitudinea tranziției neutrinului va într-un neutrin este egală cu A(a -> / ) = ^(z/a|i/j(L))(pj( )|z/o) = h = exp|-î^L|(i/j|z/Q) = ? flj exp|-î^L|c/*j (pag ) ' ***J Formula (C ) vă permite să calculați probabilitatea de tranziție între două stări ale bazei gabaritului după depășirea distanței L: P("a p ) = |A(a - / )| = /Dt \ \u d a z - Re [u ^ V ^ uaiu ^] sin ( - ^ - LJ + j>i '' ' ZA \ + sin (C ) Unde Dt], = m - m Formula rezultată descrie oscilații cu o amplitudine determinată de matricea de amestecare a neutrinilor și lungimi de oscilație determinate de raportul dintre diferența pătrată dintre masele neutrinilor și energie Rețineți că în situații reale, modelul de oscilație poate fi neclar dacă sursa are o dimensiune spațială mare și/sau se realizează o medie pe un anumit interval de energii neutrino În literatura de specialitate se pot găsi discuții despre întrebări subtile precum "sunt stările neutrini generați de stările proprii ale operatorului energetic Pq sau operatorului de impuls ca P? Răspunsurile la astfel de întrebări sunt importante pentru descrierea corectă a oscilațiilor, nu prea neutrini relativiști, ]piz| y ) = P(p -" PQ) (pag ) Deoarece probabilitatea de tranziție y$ ya coincide cu probabilitatea de tranziție ya yr calculată cu matricea complexă de amestecare a neutrinilor conjugați (vezi (C )), relația (C ) conduce la egalitate P(Pa -► Y/ ]U) = P(Va -► Ur', U*) Această egalitate arată că diferența dintre probabilitățile de oscilații neutrino și antineutrino este posibilă numai pentru matricea complexă U (vezi formula (C )); ar însemna încălcarea CP în sectorul lepton Rețineți că o fază CP netrivială este posibilă numai dacă numărul de tipuri de neutrini este mai mare de două: în cazul a două tipuri de neutrini, matricea de amestecare U poate fi făcută reală prin redefinirea câmpurilor (vezi mai jos) Un exemplu important este cazul oscilațiilor între două tipuri de neutrini În acest caz, matricea unitară x Uai, r, a = , , este definită de patru parametri reali Și anume, la sfârșitul Secțiunii B , am arătat că orice matrice unitară x poate fi reprezentată ca fiind asumată egală cu zero), aO este o matrice ortogonală reală Din formula (C ) se poate observa că matricele Рід sunt nesemnificative din punct de vedere al oscilațiilor, prin urmare, putem presupune că trecerea de la baza gabaritului la baza masei este realizată de matrice ia,i = ( cos* smf|, (p ) \-sm COS / în funcție de un singur parametru - unghiul de amestecare Ѳ În cazul cu doi neutrini, formula (C ) este simplificată: P(ya y Dttgіі- (p ) Aici aderăm la următoarea convenție privind numerotarea stărilor de masă: masa m- este foarte diferită de masele mn și m ; masele m și m sunt apropiate una de cealaltă și t > ti Rețineți că relațiile |Dt | - |Дт і - Дт і| ~ |Дт і| ^ tp^i- Proprietatea (p ) implică faptul că se realizează fie o ierarhie de masă directă, fie inversă, așa cum se arată în fig C Să verificăm că, datorită acestei proprietăți, formulele care descriu oscilațiile dintre cele trei tipuri de neutrini sunt în două cazuri speciale similare cu cele care se referă la oscilațiile cu doi neutrini descrise la sfârșitul secțiunii precedente Aceste cazuri sunt de fapt de mare interes, deoarece primul dintre ele este adesea realizat pentru neutrinii acceleratori și reactori, iar al doilea pentru neutrinii solari Să începem cu cazul în care energia E și distanța de la locul de producere a neutrinilor va până la locul de detectare sunt astfel încât Dt E (pag ) L Ya) = - |{ a I ( - |( a | ) - |[ a | ■ Ia sin Să introducem unghiul de amestecare Ѳ'е^ corespunzător cazului luat în considerare de relaţii cos 'eff f = KW Itw + ltw l^ toate i-ICM ' e, HW sm eff |£W + |tW' Drept urmare, în sfârșit obținem P(^^) = |t/Q | + ( - |J q | ) - ІП ( е//) Sin (pag ) În cazul unui amestec mic de neutrini z/a în starea de masă z/ , adică pentru |£ as| , ultima formulă trece tot în (S ) S Efectul Mikheev-Smirnov-Wolfenstein Toate formulele de mai sus se referă la oscilații de neutrini în vid, adică tranziții pentru care influența mediului în care se propagă neutrinii este nesemnificativă Cu toate acestea, într-o serie de situații, un rol important îl joacă caracteristicile care apar în timpul propagării neutrinilor în materie Fenomenul corespunzător se numește efectul Mikheev-Smirnov-Wolfenstein (MSW) [ , ]: apare din cauza împrăștierii coerente înainte a neutrinilor de către electronii mediului Influența acestui proces poate fi luată în considerare prin introducerea unui adaos eficient la Hamiltonianul care descrie propagarea neutrinilor Amintiți-vă că la energii nu prea mari, Lagrangianul sectorului lepton al Modelului Standard conține un termen efectiv de patru fermioni datorită schimbului de bozoni W virtuali (curenți încărcați) £cc = -^^(I - )e • e P( - >e = - V GFye^e ■ eucue (C ) (vezi secțiunea B ), unde am ținut cont în ultima egalitate că neutrinii sunt fermioni lăsați, astfel încât | ((ёk~ікіеіУ) = r^°to - y/ Срнеу°, adică operatorul ido este înlocuit cu ido-V, Unde V = V GFne (C ) este contribuția mediului la Hamiltonianul efectiv Subliniem că această contribuție există doar pentru neutrinii de electroni (în măsura în care nu există muoni și t-leptoni în mediu) Ultima afirmație nu este complet corectă Lagrangianul efectiv cu patru fermion conține termeni legați de schimbul de bozon Z (curenți neutri) Au o structură de tip (a se vedea clauza B ) ^ ё me • Pa mPa, A unde suma trece peste toate tipurile de neutrini Într-un mediu, astfel de termeni conduc pentru neutrini la un Hamiltonian eficient de forma similară cu (C ), dar la fel pentru toate tipurile de neutrini Aceasta din urmă înseamnă că în baza |i/Q), ca și în orice altă bază, această contribuție la Hamiltonianul efectiv este un multiplu al operatorului de identitate, deci nu afectează oscilațiile neutrinilor, ducând doar la o funcție suplimentară dependentă de timp faza comună a vectorului de stare Nu este nevoie să luăm în considerare această contribuție în continuare Astfel, Hamiltonianul eficient care descrie propagarea neutrinilor în materie se modifică în comparație cu (C ): M H ff(L) = ^ + V(L) (pag ) În baza gabaritului, operatorul V are un element de matrice unic diferit de zero, V(L)af = V(L) ea ep, Anexa C Oscilații neutrino Unde V(L) = y/ GFne(L) este contribuția materiei la o distanță L de sursa de neutrini Influența materiei asupra propagării neutrinilor duce la o serie de efecte importante și interesante Vom discuta unul dintre ele în secțiunea C , dar aici vom face o remarcă simplă Constă în faptul că nici în cazul celor doi neutrini, probabilitățile de oscilații ale neutrinilor și antineutrinilor nu sunt egale din cauza influenței materiei Din punct de vedere fizic, acest lucru se datorează faptului că materia conține electroni și nu pozitroni, astfel încât prezența unui mediu încalcă în mod explicit invarianța CP Pentru o discuție la un nivel mai formal, observăm că în cadrul transformării CP, operatorul de densitate a numărului de electroni ne trece la (-ne), deci contribuția materiei în hamiltonianul antineutrin efectiv diferă ca semn de (C ) Această împrejurare, în special, prezintă o dificultate suplimentară pentru căutarea încălcării CP în oscilațiile de neutrini: fasciculele de neutrini obținute cu ajutorul acceleratorilor vor trece prin materia Pământului și abia apoi vor fi detectate, astfel încât "adevărata" încălcare a CP (care apare datorită elementelor de complexitate ale matricei PMNS) va trebui să poată distinge efectele de substanțe C Observații ale oscilațiilor neutrinilor C Neutrini solari și KamLAND Pe Pământ, o mare contribuție la fluxul de neutrini de origine naturală o au reacțiile termonucleare din centrul Soarelui, care servesc ca sursă de energie solară Enumerăm principalele reacții care apar la Soare și sunt însoțite de formarea neutrinilor: p + p -> H + e'r + re, (C ) p + e - p - * H + ѵe, (S ) El + p -" • El + e+ + i^e, (S ) Fii -e~ -> Y -e, (C ) B -> Be -e+ - (S ) N^i C + e++l/e, О N + e+ +z/e Aceste reacții produc doar neutrini electronici Energiile acestor neutrini variază de la zero la zeci de MeV; spectrul energetic al neutrinilor solari este prezentat în fig C Fluxul de neutrini și spectrul lor sunt calculate în cadrul Modelului Solar Standard (SSM, Model Solar Standard) [ , ] Neutrinii cu energie joasă interacționează extrem de slab cu materia; trec prin Soare și Pământ practic fără absorbție În ciuda fluxului mare, înregistrarea neutrinilor este o problemă experimentală foarte dificilă: din nou, din cauza slăbiciunii interacțiunii, numărul de evenimente pe unitatea de masă a detectorului este mic, deci este necesar să se utilizeze detectoare de masă mare ( de la zeci de tone la zeci de kilotone, în funcție de tipul de detector), colectează statistici pe parcursul mai multor ani iar pentru a reduce fondul, utilizați radioactiv-pur P Observații ale oscilațiilor neutrinilor SuperK, SNO Clor Galiu Orez C Spectrul neutrinilor solari de pe Pământ [ ]: fluxul de neutrini versus energie Sunt prezentate contribuțiile diferitelor reacții termonucleare (cu o estimare a preciziei de calcul), precum și pragurile detectorilor de neutrini materiale, plasați detectoare adânc în subteran (unde fluxul de particule încărcate de raze cosmice este redus semnificativ), etc Din punct de vedere istoric, primul experiment conceput pentru a măsura fluxul de neutrini solari a fost experimentul de la Mina Homestake (SUA), care a durat aproape de ani [ ] Într-un detector cu o greutate de tone, a avut loc o reacție cu participarea neutrinilor de electroni solari, C + i/e Ar + e~ (pag ) Atomii unici de Ar au fost izolați chimic din materialul țintă, iar apoi numărul lor a fost determinat prin numărarea descompunerilor nucleelor radioactive de Ar Experimentele de acest tip se numesc radiochimice Ei măsoară fluxul integral de neutrini, care depinde de comportamentul energetic al secțiunii transversale a reacției utilizate, în acest caz reacția (C ) Experimentul din Homestake este în principal sensibil Anexa C Oscilații neutrino FSI -сі- = , ± , ^SCM la neutrini de bor produși în Soare în reacție (C ), deși reacția (C ) și alte reacții (dar nu (C )) ar trebui să aibă o contribuție destul de semnificativă Fluxul integral măsurat al neutrinilor electronici ФС s-a dovedit a fi mult mai mic decât fluxul Фсм> prezis de Modelul Standard al Soarelui, (pag ) Acest rezultat a fost primul indiciu că pe drumul de la centrul Soarelui către Pământ, neutrinii de electroni se transformă în neutrini de alte tipuri, care nu sunt înregistrați în reacție (C ) Fluxul de neutrini de bor în partea de înaltă energie a spectrului a fost apoi măsurat de detectorul Kamiokande [ ] (mina Kamioka, Japan , energii neutrino EVe > MeV) și ulterior de Super-K [ ] (ibid , energiile neutrinilor En e > , MeV și EVe > , MeV la diferite etape ale experimentului) În aceste detectoare (cu o masă țintă de aproximativ kilotonă și, respectiv, , kilotone), a fost folosită apă ca substanță de lucru Neutrinul experimentează o reacție elastică de împrăștiere ѵ + e~ -"• ѵ + e~, (S ) în urma căruia apare un electron relativist, a cărui radiație Cherenkov a fost înregistrată Fluxul de neutrini solari măsurat s-a dovedit din nou a fi mai mic decât cel prezis de Modelul Standard al Soarelui (date Super-K): $sk S K = , ± , (pag ) $SCM Rețineți că eroarea de aici (și într-o măsură ceva mai mică în (C )) se datorează în principal incertitudinilor din Modelul Standard al Soarelui; debitul $S~K în sine este măsurat cu o precizie mult mai bună Imprăștirea elastică de către un electron este experimentată atât de neutrinii electronici, cât și de v-r (a se vedea Anexa B pentru detalii, în special interacțiunea Lagrangiană (B ) și discuția din Secțiunea B ) În primul caz, împrăștierea ve~ are loc datorită schimbului bosonului W (curenți încărcați, Fig C a) și schimbului bosonului Z (curenți neutri, Fig C ), iar in cazul pg si u? există doar un schimb de bozon Z (Fig C ) Schimbul de boson Z are ca rezultat o secțiune transversală mai mică decât schimbul de boson W, astfel încât fluxul efectiv de neutrini înregistrat în reacția de împrăștiere elastică (C ) este proporțional cu F^/ oc F,e + , (F^ + F,T) (pag ) Această împrejurare este esențială pentru interpretarea rezultatelor obținute cu detectorul SNO, care vor fi discutate mai jos Următoarele experimente pe neutrini solari au fost experimente radiochimice care folosesc reacția Ga + Pe -*■ Ge + e În continuare, este indicată locația geografică a detectorului Experimentele în sine sunt realizate de colaborări ale oamenilor de știință din diferite țări, compoziția colaborării poate fi găsită în literatura originală P Observații ale oscilațiilor neutrinilor Orez S Z Diagrame cu schimbul dintre bosonul W (a) și bosonul Z (b), care au contribuția principală la secțiunea transversală pentru împrăștierea neutrino-electronilor urmată de extracția chimică a atomilor de Ge și de numărarea descompunerilor radioactive ale acestora Acestea sunt experimentul SAGE [ ] (Rusia, Baksan Neutrino Observatory, INR RAS, de tone de galiu) și GALLEX/GNO [ ] (Italia, laboratorul Gran Sasso, de tone de galiu) Spre deosebire de alte experimente, neutrinii din reacție (C ) au o contribuție mai mare la fluxul integral măsurat, deși există și contribuții la neutrini din reacții (C ), (C ), etc Fluxul integral măsurat în experimentele cu galiu (durata măsurării este mai mare de ani) este, de asemenea, semnificativ mai mică decât cea prevăzută de Modelul Standard al Soarelui, FSA -z = , ± , - SAGE, ^SCM ■ p+ p + e (CC), (C ) i/ + H -> p + r + P (NC) (pag ) La fel ca detectoarele Kamiokande și Super-K, detectorul SNO este sensibil la neutrini de bor (cu energii Ev > MeV) Reacția (C ) măsoară combinația (C ) de fluxuri Anexa C Oscilații neutrino neutrini de toate tipurile; reacția (C ) are loc datorită schimbului de boson IT (curenți încărcați, vezi secțiunea B ) prin urmare, fluxul de neutrini electronici Fi,e este măsurat în el; pe de altă parte, reacția (C ) are loc numai datorită schimbului de boson Z (curenți neutri), iar în ea se măsoară fluxul total de neutrini $nc = Фі/е + ■ (pag ) Fluxurile de neutrini măsurate în reacții (S ), (S ) în raport cu predicția Modelului Standard al Soarelui sunt *sno = , ± , , fi/e, SCM fZMO NC -= , ± , fі\s, SSM (pag ) (pag ) iar rezultatul SNO pentru reacție (C ) este în acord cu (C ) (deși are o eroare statistică mare în comparație cu rezultatul Super-K) Rezultatul (C ) demonstrează că Modelul Standard al Soarelui prezice corect fluxul radiat de neutrini de bor, iar din (C ) rezultă direct că aproximativ / dintre ei se transformă din ѵe în Uz și um când se deplasează de la centrul Soarelui la Pământ De asemenea, este semnificativ faptul că rezultatele (C ) și (C ) sunt de acord cu (C ) atunci când se ia în considerare (C ) De fapt, acordul dintre datele experimentale este chiar oarecum mai bun decât ar putea părea dintr-o comparație a (C ), (C ) și (C ) După cum sa menționat deja, o mare contribuție la erorile din (S ), (S ), (S ) oferă incertitudinea în valoarea fluxului de neutrini, calculată în cadrul Modelului Standard al Soarelui Datele experimentale în sine au o eroare nu mai rea de %: aceasta este acuratețea cu care sunt de acord unul cu celălalt Subliniem încă o dată că cele trei combinații măsurate de fluxuri, Фѵе, Ф'ѵс (vezi (C )) și Ф^// (vezi (C )), sunt descrise de doi parametri Ф^ și Ф^ + Ф^ Rezultatul fundamental asupra oscilațiilor neutrinilor electronici a fost confirmat de experimentul KamLAND [ ] (mina Kamioka, Japonia) Detectorul KamLAND conține de tone de scintilator lichid și detectează antineutrini produși în reacțiile nucleare la centralele nucleare japoneze Distanțele până la ele sunt de la la km sau mai mult, astfel încât baza efectivă este de aproximativ km, spre deosebire de experimentele anterioare cu reactoare cu o bază mult mai mică Detectorul KamLAND a înregistrat o lipsă de antineutrini electronici în comparație cu valoarea calculată presupunând că nu există oscilații, (KKamLAND = , ± , f noosc Astfel, antineutrinii de electroni cu o energie de E ~ - MeV (oscilațiile antineutrino ale tocmai astfel de energii sunt studiate în experimentul KamLAND) suferă transformări în alte tipuri deja la o distanță de aproximativ km În cele din urmă, fluxul de neutrini solari monoenergetici produși în reacție (C ) a fost măsurat în experimentul Bogehipo [ ] (Gran Sasso), folosind ca țintă de tone de scintilator lichid Raportul dintre fluxul de neutrini măsurat de keV și predicția SSM a fost [ ] fvogehipo rb Borexino fssm = , ± , , P Observații ale oscilațiilor neutrinilor ceea ce indică din nou oscilații ale neutrinilor de electroni în neutrini de alte tipuri Pentru a descrie oscilațiile neutrinilor solari și rezultatele experimentului KamLAND la nivelul actual de acuratețe experimentală, este suficient să folosim modelul cu doi neutrini, adică să luăm în considerare oscilațiile dintre neutrinul electron ye și o combinație liniară a neutrinului muon și m-neutrin În acest caz, se realizează al doilea dintre cazurile considerate în Secțiunea C : diferența maselor pătrate ѣлп І = Дм^, responsabilă pentru aceste oscilații, este cea mai mică, iar matricea PMNS este de fapt astfel încât | С ez| ■С , vezi Secţiunea С Pentru o descriere cu succes a experimentelor în discuție, diferența de masă trebuie să fie egală în ordinea mărimii (valorile rezolvate mai precis vor fi prezentate în Secțiunea C ) ăm sol ~ IO " eV , (S ) iar unghiul de amestecare ar trebui să fie SO[~ ° (pag ) Când se analizează măsurătorile fluxului de neutrini solari, este important să se țină seama de efectul Mikheev-Smirnov-Wolfenstein în Soare În cazul cu doi neutrini, Hamiltonianul efectiv din bază (ye, y) are forma (până la termeni care sunt multipli ai matricei de identitate și nu afectează oscilațiile) ^^sol ( COS sof Sin Ѳ sol A \/(Г\ f } ~ ~ Ё~ sin so; cos soJ^ j' (C ) unde V(L) = V G rne(L) ia în considerare distribuția neomogenă a electronilor în Soare, iar unghiul faoi este unghiul de amestecare în vid în sistem (ye, y): |^ ) = Iye) Sin soi + \y)COSesol, |Z^ ) = |^e) COS soZ - |l/)sin sob Amintiți-vă că în vid, prin definiție, starea mai grea este starea |z/o)- Densitatea electronilor este ne = x ° cm- în centrul Soarelui și scade cu distanța față de centru Prin urmare, pentru valoarea maximă a potențialului V, avem estimarea V'max ■ - eV De aici rezultă că raportul A^soZ E se efectuează la E ~ MeV Pentru neutrini cu energii considerabil mai mici (de exemplu, pentru pp-neutrin), influența mediului este nesemnificativă, iar formula (C ) poate fi utilizată cu |C e I " La E > MeV, influența materia solară, dimpotrivă, este importantă Amestecarea cu doi neutrini în acest caz caracterizează unghiul Ѳm raportat la unghiul de amestecare în vid Soi prin relația sin va/ = sin soi sin sol + ( V(L) E/ăm sol - cos sof) Anexa C Oscilații neutrino Ca exemplu, luați în considerare neutrinii produși ca urmare a dezintegrarii nucleelor B Energiile caracteristice ale neutrinilor sunt de - MeV În acest caz, putem presupune că în centrul Soarelui, V(L) domină hamiltonianul neutrinului asupra contribuției matricei de masă Fie |^(-^)) vectorii proprii ai matricei (C ), diferiți la diferite distanțe L de locul de naștere a neutrinului, iar starea |z/ (b)) corespunde unei valori proprii mai mari Din cele spuse mai sus rezultă că în centrul Soarelui |i/r) coincide cu |pe) (din (C ) rezultă că V > ) Deci, ca urmare a decăderii lui B, se naște starea |z/ ) Evoluția ulterioară a acestei stări va fi luată în considerare în aproximarea adiabatică Amintiți-vă că în această aproximare, sistemul cuantic în proces de evoluție rămâne întotdeauna la același nivel energetic În cazul nostru, aceasta înseamnă că neutrinul este întotdeauna în starea |z/ (L)), iar pe suprafața Soarelui va fi într-o stare care coincide cu starea Iz^a) în vid Aceasta este o stare de masă pură, deci nu se schimbă în nimic în timpul propagării ulterioare în vid Astfel, pentru probabilitatea de înregistrare pe Pământ a unui neutrin de electroni care a apărut în dezintegrarea borului- , obținem: P(i/e -> z/e) = I(b'eir-'r)| = sin esot (pag ) Din (C ) rezultă că P(pe -" ^e) Sarcina Găsiți un analog cu formula (C ) în cazul oscilațiilor între trei tipuri de neutrini, presupunând că |( ez| - Anexa C Oscilații neutrino Să notăm mai multe că efectul MSW poate duce la o serie de alte caracteristici în experimentele cu neutrini, cum ar fi efectul "zi-noapte" (diferența dintre fluxurile măsurate de neutrini solari care trec prin materia Pământului noaptea și sosesc în timpul zilei fără a traversa pământul) C Neutrini atmosferici, K K și MINOS În experimente de altă clasă, au fost descoperite oscilații ale neutrinilor muoni Acest fenomen a fost descoperit pentru prima dată în timpul măsurătorilor fluxului de neutrini atmosferici de către detectoarele Kamiokande [ ] și Super-K [ , ] Razele cosmice - particule încărcate (protoni și nuclei) care se propagă în mediul cosmic - care interacționează cu particulele care formează atmosfera Pământului, dau naștere la fluxuri de particule secundare Secțiunea transversală de împrăștiere este saturată cu producerea unui număr mare de particule, printre care predomină cei mai ușori hadroni, pionii (și, într-o măsură mai mică, kaonii) Pionii încărcați (r-) nu ajung la suprafața Pământului, ci se descompun în atmosferă, dând naștere la muoni și neutrini muoni: G~ -> C+Uts, G~ Uts- (S ) Dacă energia particulei primare nu este prea mare, atunci muonii, la rândul lor, se degradează, recreând neutrini: g+ -> e'r^ePp, u~ -* e Pei^ (pag ) Neutrinii formați în reacții precum (C ), (C ) se numesc atmosferici; Regiunea energiilor neutrinilor care este interesantă din punct de vedere al oscilațiilor este de sute de MeV - zeci de GeV > Sarcina La ce energii ale particulei primare vor ajunge majoritatea muonilor la suprafața Pământului? Să presupunem că multiplicitatea (numărul de particule produse ca urmare a unei coliziuni) este în medie de la la la energii de la zeci de GeV la sute de EeV Luați în considerare că muonii practic nu interacționează cu atmosfera Fluxul razelor cosmice ale energiilor care ne interesează aici este izotrop, prin urmare, în absența oscilațiilor, fluxul de neutrini atmosferici trebuie să fie și el izotrop Totuși, fluxul de neutrini muoni și antineutrini depinde de fapt de unghiul zenitului (graficul din jumătatea dreaptă a Fig C ) Aceasta înseamnă că neutrinii muoni care vin de sus și zboară la doar câțiva kilometri de la locul de formare până la detector nu au timp să experimenteze oscilații: în același timp, neutrinii care vin de jos trec prin întregul Pământ și au timp să se întoarcă parțial în neutrini de alte tipuri În același timp, efectul oscilațiilor asupra fluxului de neutrini electronici este mic (graficul din stânga în Fig C ): lipsa neutrinilor muoni înseamnă că trebuie să existe un exces de ym (dacă nu există alte tipuri de neutrini în natură pe lângă ye, y^ și z/ T, vezi discuția în secțiunea C ) Acest rezultat este confirmat de întregul set de date privind neutrinii atmosferici, inclusiv măsurătorile fluxurilor absolute mustață și uts, ur măsurarea fluxurilor de neutrini cu energii peste GeV etc Concluzia despre oscilațiile neutrinilor muoni a fost confirmată în experimentul K K | ] Sursa de neutrini muoni din ea au fost pionii produși de fascicul Pentru neutrini cu o energie de câțiva GeV și peste, nu există izotropie de flux: fluxul are un vârf pe direcția orizontală, datorită faptului că pionii și muonii orizontali se propagă în atmosferă mai mult timp, astfel încât o mare parte dintre ei au timpul să se descompună P Observații ale oscilațiilor neutrinilor Orez C Dependența fluxurilor de neutrini cu energii mai mici de GeV de unghiul zenital[ /: graficul din jumătatea stângă a figurii se referă la neutrini electronici, în jumătatea dreaptă a figurii, la neutrini muoni Liniile continue corespund cazului de absență a oscilațiilor, iar liniile punctate corespund oscilațiilor cu parametri obținuți prin potrivirea datelor protoni de la acceleratorul laboratorului KEK din Japonia și care se descompun prin canal (C ), iar Super-K acționează ca un detector Distanța pe care neutrinii zboară de la locul de formare până la locul de înregistrare este de km (distanța dintre laboratorul KEK și mina Kamioka), iar energia neutrinului este de , - GeV Experimentul K K a relevat "dispariția" neutrinilor muoni: fluxul lor, măsurat de detectorul Super-K, este mai mic decât fluxul calculat din datele detectorului de neutrini "aproape" situat direct în laboratorul KEK Rezultatele experimentului K K sunt în acord cu datele despre neutrinii atmosferici Încă două experimente cu neutrini de la acceleratoare sunt dedicate studiului oscilațiilor neutrinilor muoni Într-una dintre ele, un fascicul de neutrini muoni și antineutrini de la acceleratorul Fermilab (Batavia, SUA) este înregistrat de detectorul subteran MINOS (Minnesota, SUA) situat la o distanță de km de accelerator Un alt T K ex-perimetru folosește un fascicul de neutrini muoni de la acceleratorul JPARC (Tokai, Japonia) iar Super-K acționează din nou ca un detector; în acest experiment, distanța de la accelerator la detector este de km O caracteristică a experimentului T K este că axa fasciculului de neutrini, care ocupă un unghi solid destul de larg, este deviată de la direcția către detector cu un unghi de , ° Acest lucru duce la o distribuție mai restrânsă a energiei neutrinilor detectați cu prețul unei reduceri a statisticilor Rezultatele experimentelor MINOS [ ] și T K [ ] privind "dispariția" neutrinilor muoni sunt în acord între ele și cu rezultatele Super-K și K K și fac posibilă rafinarea parametrilor de oscilație Rezultatele experimentelor considerate pe scurt în această secțiune sunt, de asemenea, descrise cu bună acuratețe de modelul cu doi neutrini , cu cel mai simplu Imaginea cu doi neutrini nu este, în general, aplicabilă neutrinilor atmosferici În acest caz, absența aproape completă a distorsiunii fluxului de neutrini electronici se datorează Anexa C Oscilații neutrino iar o posibilitate plauzibilă sunt oscilațiile în U-t În acest caz, parametrii de oscilație sunt estimați după cum urmează (estimări mai precise sunt date în secțiunea următoare): âm atm ~ ( - ) -IO " eV , (S ) datm - ° (pag ) Rețineți că valoarea indicată a Qatm corespunde amestecării aproape de maxim: parametrul sin fait care apare în (C ) este aproape de unitate Pentru neutrinii acceleratori, influența materiei Pământului este nesemnificativă, deci vorbim de oscilații în vid > Sarcina Folosind parametrii g/m - ѵm ai sistemului, determinați ce energii ar trebui să oscileze puternic neutrinii atunci când traversează Pământul Reușesc muonii corespunzători să traverseze atmosfera? o Sarcina Estimați ce proporție va dispărea (se va transforma în ѵt) în condițiile experimentului K K C Neutrini de accelerator și reactor: |C ez| Parametrul [ c h] determină amestecul neutrinului electronic ѵе în starea de masă din Două efecte sunt asociate cu acesta, dintre care unul se manifestă în experimente cu neutrini din acceleratori, iar celălalt în experimente cu antineutrini produși în reactoare nucleare Prima este apariția neutrinilor de electroni în fasciculul de neutrini muoni la o distanță relativ mică de sursa de neutrini, a doua este eliminarea antineutrinilor de electroni din fasciculul de Fe, tot la o distanță relativ mică de sursă În ambele cazuri, influența materiei Pământului este nesemnificativă și, în plus, inegalitatea (C ) este satisfăcută Astfel, vorbim despre primul dintre cazurile luate în considerare în secțiunea C Apariția i/e în fascicul este descrisă aproximativ de formula (C a) cu a = u, , = e, iar probabilitatea de supraviețuire a antineutrinilor electronici este aproximativă (vezi (C )) / L(tm) P(re tu) \u d I | C e ( - IC'ezI ) Sin ( Se poate observa că ambele efecte ar fi absente la ues = Primele indicații ale parametrilor non-zero au fost obținute în experimentele deja menționate cu neutrini acceleratori T K [ ] și MINOS [ ] unde s-a observat un exces de neutrini de electroni în fascicule formate în principal din neutrini muoni (totuși, nivelul de semnificație statistică a acestui exces nu ne-a permis să vorbim de o descoperire) Renunțarea antineutrinilor de electroni din fascicul a fost observată pentru prima dată (tot la un nivel de fiabilitate insuficient pentru a anunța o descoperire) în experimentul antineutrini al reactorului Double CHOOZ din Franța [ ] Efectul abandonului a fost stabilit în mod fiabil în experimentele efectuate de Daya Wow [ ] în China și RENO [ ] în Coreea de Sud În primul dintre ele, antineutrinii de electroni generați în mai multe reactoare nucleare industriale sunt înregistrați de detectoare apropiate amplasate la o distanță de - m de reactoare, iar de departe detectoare amplasate la o distanță de , - , km Energia antineutrinilor se datorează motivelor ceaiului: aproape de amestecarea maximă (C ) și raportul dintre fluxurile de neutrini de electroni și muoni născuți în atmosferă, Ф^/Ф^ / P Observații ale oscilațiilor neutrinilor - MeV, deci pentru diferența de pătrate de masă de la (C ) și (C ) rezultă că probabilitatea de abandon este scăzută pentru detectoarele apropiate și aproape de maximă pentru cele îndepărtate Acesta este ceea ce se observă în experimentul Daya Wow, vezi fig C Orez C Probabilitatea de supraviețuire a antineutrinilor electronici în experimentul Daya Uau EH și EH desemnează detectoarele din apropiere ENZ - detectoare cu rază lungă Linia continuă corespunde oscilațiilor cu parametrul Ues obţinute prin potrivirea datelor Deoarece energiile antineutrinilor detectați sunt determinate în experiment, este posibil să se măsoare curba de oscilație O situație similară se observă în experimentul RENO, în care detectoarele de aproape și de departe sunt amplasate la o distanță de , respectiv , km de reactor Rezultatele acestor două experimente dau (estimări mai precise sunt date în Secțiunea C ) lî/esi , Astfel, dintre parametrii matricei PMNS (p ), doar faza e oscilații urmare a experimentului Daya Wow asupra antineutrinii rectorului / / Liniile punctate arată rezultatele potrivirii folosind doar măsurarea spectrului antineutrino Linia orizontală cu denumirea corespunde măsurării unui parametru similar în experimentul MINOS Intervalele moderne permise ale unghiurilor de amestecare au forma (intervale de fiabilitate Zr) [ ]: , matm = y - , eV, (S ) iar masa celuilalt - nu mai puțin msoi - ^m sol ~ , eV (pag ) Posibilitatea minimă este că mpі C msoi, m = mso/, mz = matm (C ) (ierarhie directă fără degenerare), dar se discută pe larg și alte posibilități, inclusiv cazul neutrinilor suficient de grei, aproape degenerați în mase, " î ^ ^^сіітп • C Masele Dirac si Majorana Neutrini sterili Pentru fermionii din spațiu-timp ( + ) dimensional, există două tipuri diferite de mase: Majorana și Dirac Termenii corespondenți de masă invarianți de Lorentz în Lagrangian pentru fermionul / au forma: £/' = -^/£A + L e , (C ) £/ = -mDfrtfL + h s (pag ) unde fc este un fermion conjugat de sarcină, vezi (B ) Amintiți-vă că spinorul Dirac f cu componente poate fi exprimat în termenii spinorilor Weyl xl cu componente (vezi Secțiunea B din Anexa B) În baza Weyl pentru matricele Dirac, legătura dintre spinori este dată de relația f = f În ceea ce privește spinorii Weyl, termenii de masă (C ) au forma hm pim t- > = -^Xli Problema Să se arate că trecerea de la gauge la baza de masă a câmpurilor de neutrini are loc conform regulii u, = ( aHNSî/a, care este de acord cu (C ) Să revenim la problema observabilității fazelor incluse în matricile diagonale Di și D ; aparând în expresia generală (p ) pentru matricea PMNS În primul rând, din matricea D? putem selecta ca factor o matrice care este multiplu al celei identitare: aceasta matrice comuta cu matricea U si poate fi inclusa in Di Prin urmare, fără pierderea generalității, putem presupune că D = diag(e! Sarcina Verificați declarația făcută Pentru a face acest lucru, generalizați Di- cancer în cazul masei Majorana (S ), găsiți soluțiile acesteia în ceea ce privește operatorii de creare și anihilare și comparați cu soluțiile ecuației fără masă pentru fermionii stângi > Problema Asigurați-vă că, în cazul ultrarelativistic, în afara diagonalei poate- masa Oran (S ) duce la oscilații între stări de elicitate doar stânga sau doar dreapta Din rezultatul ultimei probleme rezultă că în cazul unui termen de masă Majorana sunt posibile oscilații "-" • vg, PQ &g, dar nu și oscilații vQ vg, dacă prin neutrin și antineutrin înțelegem stângaci și dreptaci -stări spiralate cu mâinile, respectiv Cu un asemenea acord, toate rezultatele teoriei fără masă referitoare la interacțiunile neutrini își păstrează semnificația: de exemplu, în dezintegrarea / a unui neutron n → p + e~ +, este tocmai antineutrinul (starea de helicitate la dreapta) ) care se formează și amestecul stării de elicitate stânga (neutrin) suprimat de gradul de tѵІЕѵ Termenii de masă (C ) nu pot fi obținuți din nicio interacțiune renormalizabilă S[ ( ) x ( ( )u' x(Y( )y)-invariantă Respingerea renormalizării permite să scriem, de exemplu, o interacțiune a formei rs* Crm = V ^ - • H'Lg + h p , (pag ) a а * ѵ unde am omis indicii de grup C/( ) și am introdus constantele de interacțiune adimensionale £a ; este scara energetică a teoriei care generalizează Modelul Standard fizica particulelor la energii mari și conducând la interacțiuni nerenormalizabile (C ) la energii joase, câmpul H este legat de câmpul H prin relație (B ) Polo H are o valoare de așteptare a vidului diferită de zero, astfel încât interacțiunea (C ) duce, în special, la apariția termenilor de masă care coincide cu (S ) Rețineți că termenul (C ) are cea mai mică ordine posibilă în R- , așa că l-am ales La ța ~ , pentru a asigura mase de neutrini de ordinul ІО- eV, scara noii interacțiuni ar trebui să fie de ordinul ~ ІО '* GeV Această scară este apropiată de scara Marelui Unificare în generalizările supersimetrice ale Modelului Standard al fizicii particulelor O interacțiune efectivă neraportabilă a formei (C ) poate apărea dintr-o interacțiune renormalizabilă a neutrinilor cu noi câmpuri grele, în mod similar modului în care apare o interacțiune eficientă cu patru fermioni ca urmare a "dezintegrării" bozonilor vectori masivi ai modelul standard Micimea maselor de neutrini în comparație cu masele celorlalți fermioni ai modelului standard necesită o ierarhie mare între constantele câmpului Yukawa ale modelului standard și noile constante de interacțiune £a și/sau între scara electroslabă și amploarea maselor de noi câmpuri grele În modele specifice, această ierarhie poate primi una sau alta explicație naturală O explicație vine de la mecanismul balansoarului Să luăm mai întâi în considerare acest mecanism folosind exemplul unui tip de neutrini obișnuiți ѵ, componentele dubletului lepton stâng L al modelului standard Pe lângă acest dublet mai există unul Anexa C Oscilații neutrino câmpul lepton stâng Nl, care este un singlet în raport cu grupul de gabarit al modelului standard SU( )C x SО ( )țv x ( ( )y (în mod echivalent, putem presupune că câmpul din dreapta V£ Spre deosebire de câmpurile cunoscute ale Modelului Standard, câmpul Nl poate avea o masă Majorana A/, care nu are nicio legătură cu valoarea așteptării de vid a câmpului Engler-Brout-Higgs din Modelul Standard; în plus, este firesc să presupunem că scara de masă M este mare în comparație cu scara de rupere a simetriei electroslabe, adică e M ~ E > v În mod remarcabil, invarianța gauge a modelului standard permite interacțiunea Yukawa, care include SM, iz și câmpul scalar al modelului standard H Astfel, Lagrangianul renormalizabil pentru câmpurile Nl și L include termenii M - - - X С = NlNL - yNeLH}L + h Cu , (pag ) unde y este constanta de cuplare Yukawa Ca urmare a încălcării simetriei electro-slabe, câmpul capătă valoarea așteptată a vidului (kM, o), astfel încât termenii de masă apar în Lagrangian £m = -^-NclNl- y-^Nțv + hc v Combinarea fermionilor cu chiralitate stângă Nl și iz într-o coloană (pag ) ѵ? = (pag ) obţinem că termenul de masă (C ) se poate scrie ca unde matricea m este egală cu I O t = \Acea volum (pag ) Și m Uѵ atunci - ■/ Pentru M atunci valorile proprii ale matricei de masă (C ) sunt egale (semnul masei fermionilor este nesemnificativ) lu ,, у ѵ~ t" \u d ~ NM \u d ~ yG t " \u d m (pag ) (cu corecții suprimate de raportul tpd/M) iar valoarea proprie mai mică (C ) corespunde vectorului propriu TP Q A/ (din nou cu mici corecții) Din (C ) se poate observa că componenta principală a acestui vector este neutrino iz Deci, ca rezultat al mecanismului neutrinului descris Dacă în loc de câmpul din stânga Nl folosim câmpul din dreapta R'd = Rr, atunci al doilea termen din (C ) va arăta ca un termen de masă Dirac, în care Rr acţionează ca componenta dreaptă a neutrinului De aici ghidul de desemnare folosit în viitor C Masele Dirac si Majorana Neutrini sterili dobândește masa Majorana m, care este suprimată de parametrul mic mo/M conform (C ) Acesta este mecanismul leagănului * Rețineți că pentru y = - (valorile constantelor binecunoscute Yukawa din Modelul Standard), valoarea m" ~ IO- eV se obține la M ~ *- GeV, adică, condiția LI este într-adevăr îndeplinită Pentru cele ce urmează, este util de observat că rezultatul (C ) poate fi obținut prin "dezintegrarea" câmpului greu Nl ) obținem -idDDU + MNcl + = V Pentru momente și energii mici în comparație cu M, primul termen din partea stângă este neglijabil mic, iar câmpul Nl este exprimat algebric în termenii câmpului p, Această expresie poate fi înlocuită din nou în Lagrangianul original și astfel se poate obține Lagrangianul efectiv pentru câmpul u În acest caz, termenul cinetic primește un adaos mic nesemnificativ, iar efectul principal este termenul de masă G U V -s, K g u a Cu Se poate observa că masa neutrinului Majorana p este într-adevăr dată de formula (C ) De asemenea, observăm că dacă în loc de (C ) în argumentul de mai sus folosim Lagrangianul original (C ), atunci Lagrangianul efectiv după integrarea câmpului greu Nl va avea forma (C ) cu LR = M și £ = y Să ne întoarcem acum la cazul a trei tipuri de neutrini, care se realizează în natură În acest caz, este firesc să introduceți trei tipuri de câmpuri A, a = , , (subscriptul L este omis mai jos) și să generalizați Lagrangianul (C ) după cum urmează: C = -^Ma NcaN - ya NcaH + h Cu Aici Ma și ya sunt matrici x , în general, complexe, iar matricea AIa este simetrică Baza în spațiul câmpului Na poate fi întotdeauna aleasă astfel încât matricea Ma să fie reală și diagonală, A/ = diag(jA/i; A'I , A'iz) Scenariul discutat bazat pe introducerea fermionilor singlet în SM [ ] semi- chil în literatura de specialitate este numele mecanismului de balansare de tip I Există alte două tipuri Mecanism swing de tip II [ ] se bazează pe introducerea unui câmp scalar, un triplet peste grupul slab ( ) și încărcat de grupul de hiperîncărcare; se obţin mase mici de neutrini datorită ierarhiei între valorile așteptărilor de vid ale acestui câmp și câmpul Engler-Braut-Higgs În mecanismul balansoar de tip III [ ], sunt introduși fermioni - tripleți peste grupul slab; micșorarea maselor de neutrini se realizează în mod similar cu mecanismul de tip I Anexa C Oscilații neutrino Pe această bază, câmpurile Na descriu neutrini sterili grei cu o anumită masă Termenul de masă efectivă a neutrinilor ușoare, care apare din cauza încălcării simetriei electroslabe, este cel mai ușor de construit prin integrarea câmpurilor grele Na- Ca urmare, obținem expresia (C ) pentru termenul de masă Majorana al neutrinilor ușori cu matricea m = -mM^m^, (C ) Unde Hldap= VarV %/ ' În cazul general, masele neutrinilor ușori și parametrii lor de amestecare incluși în matricea PMNS depind în mod netrivial atât de elementele matricei diagonale M, cât și de elementele matricei constantelor Yukawa Să discutăm acum posibilitatea ca neutrinii cunoscuți să aibă mase Dirac Pentru a obține masele de neutrini Dirac, este necesar să adăugați noi câmpuri luminoase la câmpurile Modelului Standard - componentele neutrinilor din dreapta, apoi termenul de masă Dirac va avea forma = -ma) ^Ra^L/ + hc, (pag ) unde din nou se folosește baza gabaritului Aceste componente drepte trebuie să fie neutre (sterile) în raport cu grupul de ecartament al modelului standard, altfel ar contribui, de exemplu, la lățimea totală a dezintegrarii bosonului Z, care este măsurată cu mare precizie și este în acord cu predicția modelului standard Deoarece masa Dirac este invariantă în cadrul operației de conjugare a sarcinii, conceptul de număr lepton are sens în teoria luată în considerare: termenii de masă (C ), ca toți termenii lagrangianului modelului standard, sunt invarianți sub transformări Va -* e^Pa, I>a -> e l€PQ Pentru matricea diagonală taz, se pot introduce numere de lepton pentru fiecare dintre aromele de lepton separat Oscilațiile neutrinilor observate indică o încălcare a acestor numere, adică lipsa de diagonală a matricei de masă a bazinului Termenii de masă (S ) pot apărea, de exemplu, datorită interacțiunii renormalizabile Yukawa £ = VаЗІдНі / зз + hc, (С, ) în cazul în care sunt utilizate în esență aceleași denumiri ca cele utilizate în apendicele B, indicele a, ! - , , numără generațiile În acest caz, constantele Yukawa uaz trebuie să fie extrem de mici Într-o serie de generalizări ale Modelului Standard (de exemplu, în teoriile supersimetrice și în modelele Marii Unificare), micimea constantelor Yukawa este obținută în mod natural datorită prezenței în teorie a unei scale de energie intermediare (între Planck și electroslabă) , pe care apare interacțiunea efectivă (C ) Ca rezultat, constantele Yukawa sunt suprimate de raportul (sau gradul de raport) al scărilor intermediare și gravitaționale O ilustrare este interacțiunea cu un câmp scalar greu S, un singlet în raport cu grupul de gabarit al modelului standard, G \u d ■ V UazhaNvyaz + L-S dl C Căutări directe pentru masele de neutrini unde constantele adimensionale Ya^ pot fi considerate mărimi de ordinul unităţii Dacă la o anumită scară de energie A Mpi câmpul S capătă o valoare de așteptare a vidului diferită de zero, atunci la energii mai mici apare în teorie o interacțiune efectivă renormalizabilă (C ) cu constantele de ordin Yukawa !\ /Mpi (c)(xn, t), unde xn sunt coordonatele nodului rețelei numerotate de indicele discret n teoria câmpului se reduce la mecanica cuantică Vom folosi această vedere pentru a obține rezultate formale Și anume, vom dezvolta tehnica temperaturii în mecanica cuantică și apoi o vom transfera direct în teoria câmpului cuantic În calculele numerice reale pe o rețea, timpul este, de asemenea, discretizat Va fi incomod pentru noi în continuarea raționamentului Câmpurile de măsurare sunt considerate în mod natural a trăi pe marginile rețelei și nu pe noduri Pentru noi, acest lucru este irelevant În acest sens, nu vom discuta întrebări subtile despre eliminarea regularizărilor ultraviolete și infraroșii D Câmpuri bosonice: timp euclidian și condiții periodice la limită D Câmpuri bosonice: timpul euclidian şi condiţiile la limită periodice Astfel, să considerăm un sistem mecanic cuantic cu coordonatele dinamice q = (q^\q^ \ , q^'v^) Pentru început, vom considera q ca coordonate bosonice, ca de obicei în mecanica cuantică Fie ca acest sistem să fie la temperatura T După cum se știe din fizica statistică, într-o stare de echilibru termodinamic, mediile operatorilor la un moment fix de timp se calculează prin formula = Tr(e~ Ăd) Tr(e i ^) (DL) unde operatorul H este Hamiltonianul sistemului, parametrul este egal cu = iar urma este preluată asupra tuturor stărilor sistemului Energia liberă F este dată de e / F = Tr(e"M) (D ) Sarcina noastră este să găsim o reprezentare convenabilă pentru partea dreaptă a acestei egalități Să considerăm un sistem cu un grad de libertate q și Hamiltonianul L r H = ^ + V(q) (D ) Ca set complet de stări din (D ), alegem stările proprii ale operatorului q, adică folosim reprezentarea în coordonate Apoi Tr(e-"")= (D ) Aici, ca în cele ce urmează, am omis factorul numeric înainte de integrală, ceea ce duce doar la o deplasare generală a energiei libere, F → F + const Ne vor interesa mijloace de tip (D ) în care acești factori se anulează, precum și diferențele de energii libere pentru diferite faze, deci o astfel de schimbare va fi nesemnificativă pentru noi Să obținem o reprezentare pentru partea dreaptă a lui (D ) sub forma unei integrale funcționale (vezi, de exemplu, [ ] pentru detalii) Să scriem ("|e" zd | d> \u d (? | Pe AT | \u d (" ( - Dmі ' *) (! - d " ' Y) ( - La " ■ H) | Q> unde am împărțit un segment de lungime în n segmente mici de lungime D, , Dmn; ne va interesa limita n -> su, Δm - → Introduceti cate o unitate intre fiecare paranteza si notati [ rfg ( ( - Dt • #)|q ) = v( )f("'-") = Y Omitând factorul numeric, avem pentru fiecare factor din (D ) Sarcina Asigurați-vă că procedura descrisă pentru obținerea acțiunii euclidiene conduce de fapt la expresia (D ) dacă Lagrangianul original din spațiul Minkowski are forma £ = + TJ^D^D^ - V(d), unde este puterea câmpului gauge corespunzător unui grup de gauge G, simbolul φ denotă toate câmpurile scalare care se transformă conform unei reprezentări (în general, reductibile și complexe) a acestui grup Sugestie: mai întâi impuneți indicatorul Do = și apoi restaurați invarianța indicatorului deja în formularea euclidiană În cazul teoriilor non-abeliene de gabarit, configurațiile trebuie să fie periodice până la transformări de gabarit "mari" (netriviale din punct de vedere topologic), vezi [ ] Pentru noi, această subtilitate va fi nesemnificativă Anexa D Teoria câmpului cuantic la temperaturi finite D Câmpuri Fermi: conditii antiperiodice În cazul fermionilor, reprezentarea energiei libere în termeni de integrală funcțională trebuie dedusă din nou Ne limităm la cazul unei acțiuni care este pătratică în câmpuri fermionice, deși rezultatul va fi valabil pentru cazul general Mai precis, vom lua în considerare teoriile în care partea fermionică a Lagrangianului din spațiul Minkowski are forma £ = i'f^dc'f - 'fM'f, (D ) unde M include masa fermionului și interacțiunea cu câmpurile bosonice (de exemplu, în electrodinamică M = mn - Ap) Pot exista mai multe câmpuri fermionice; generalizarea la acest caz nu este dificilă Câmpurile bosonice vor fi considerate a fi externe și fixe pentru moment Avand in vedere ca scriem Lagrangianul (D ) in forma £ = if doi!>- H, (D ) Unde H = + V't ° Mib (D ) Din (D ) se poate observa că p# = acționează ca un impuls generalizat conjugat la coordonatele generalizate H - Hamiltonianul teoriei Spre deosebire de câmpurile bosonice, câmpurile de fermion au relații de anticomutație; la timpi egali {^(x, z),^(x', z)} = {^t(x, z),^t(x', f)} = o, {r£(x, i),rі?(x', i)} = (x - x') Ultima egalitate este echivalentă cu relația canonică {i^(x, , t)} = r' (x - xz) Dacă introducem o rețea spațială și un volum finit de spațiu, atunci vom ajunge la mecanica cuantică a operatorilor care au (în reprezentarea Schrödinger) relații de anticomutație {■fgp 'fp} = = , =( mn, iar discretizarea Hamiltonianului (D ) conduce la un Hamiltonian de tipul H = 'ft^tp'Fp- Sarcina noastră este să găsim o reprezentare pentru Tr(e / ) într-o astfel de teorie sub forma unei integrale funcționale Să considerăm o teorie cu un operator fermionic tb și conjugatul său p Ei satisfac relațiile {V",} = , = Acestea sunt relații de comutație pentru operatorii de creație și anihilare fermionici Pentru certitudine, presupunem că y este operatorul de creare Atunci spațiul de stări are doi vectori de bază | ), | ) astfel încât r +iu> = , k |O> = | >, W) = | >, ѵ>|i) = o D Câmpurile Fermi: condiții antiperiodice Este convenabil să se realizeze spațiul de stări ca spațiu de funcții al variabilei Grassmann anticomutante pp, a cărei proprietate principală este nulpotența, fr ■ = (D ) Asociem vectorul | ) cu o unitate numerica, iar vectorul | ) cu functia Фі(V') = V'- Atunci spatiul liniar cu doi vectori de baza | ) si | ) este echivalent cu spatiul a funcţiilor formei Ф (- ) \u d a + / Zchr, unde a și ( sunt numere complexe De fapt, toate funcțiile Φ(r£) au această formă, care poate fi văzută cu ușurință scriind expansiunea Taylor în p și utilizând (D ) în felul următor: r > φ(' ) = r Φ Φ(rі), z! ooo Este util să prezentați aceste formule în formă integrală Introducem integrala Berezin, scriind prin definiție J dip \u d , Y dip • chr \u d Aceste definiții sunt suficiente pentru a găsi integrala oricărei funcții Φ(^>) Nu e complicat asigurați-vă prin substituție directă că sunt valabile următoarele relații: Φ(v>) = y* d pd p^ e~^^~^y&(p), (D ) gf(ipj = J d^d p'e~^^~^chr$(chr), (D ) chrіF(chr) = j" d p d p^ ^ ~^chr^(chr), (D ) hrіchrF(chr) = d p dffi (^~^chr^chrf(nr (D )) unde toate variabilele și diferențele pr, pr d p, d pt sunt presupuse a fi anticomuting unul cu celălalt Acum este ușor să scrieți integrala funcțională pentru cantitate (e"^F)(^) iar pentru Hamiltonianul de forma H = cp^pp Să facem la fel ca în cazul bosonic, și scrie e " " f \u d ( - YADp) ( - YADtp) • F Folosind formulele (D ) și (D ), obținem (e" *Ф)(V = [ ip)-R(Vp)AtPf(^ Este util de observat că, la fel ca în cazul bosonic, Trk- -Trk \u d r (tk) ■ L Tk Anexa D Teoria câmpului cuantic la temperaturi finite la mic At In limita n oo, Ami -> , de aici obtinem o reprezentare sub forma unei integrale functionale (e'^Ф)(^) = ^VphT>φ* e-^Ф(^), (D ) Unde S^ = [ + H(Ф^Ф) \ dr Jo \ din ) Rețineți că integrala funcțională din (D ) include integrarea peste phi și φ! la "momentul" inițial m = (mai mult, phi = φ(m = )), dar nu include integrarea peste φ și φ^ la "momentul" final m = / Ca și în cazul bosonic, acțiunea euclidiană Se este obținută din acțiunea inițială în timp real S \u d Y dt (dacă ^ dif - H) înlocuire formală t -> - іт, iS -* -Se- Rămâne să aflăm la ce condiții de limită duce luarea urmei Să scriem (e / ^φ) (φ) = J φi(φ,φν&(φ), (D ) Unde [}(φ, φ = y iar primul înseamnă că, după valoarea inițială a variabilei φ(m = ) = φ, nu se realizează integrarea (se lasă în (D )) Scriem extinderea generală a funcției a două variabile Grassmann i(f,ff = io + iif + i-ifi + iiffi Se obține Y dФi U(s, ff ■ - ui - u f-/ dФi u(Ф, ff ■ Фі = uq - iif În limbajul operatorului, asta înseamnă că e (tm)| ) = ui | ) - r£o| ), e-^|l>=uo| >-m|l> În consecință, Tr(e / J*) = ui -ui=J dfiU(-phi,phi) Deci, avem Tg(e " ^) = [ T> ft> phi adică, integrarea se realizează de-a lungul traiectoriilor Grassmann cu condiții de limită antiperiodice pentru φ(τ) pe intervalul ( , θ) Variabila i^(m) poate fi considerată și antiperiodică: pe segmentul ( ,/?) orice φ\m) poate fi reprezentată ca o sumă de funcții periodice și antiperiodice, iar partea periodică nu contribuie la S^, deoarece este integrat cu φ(τ ) antiperiodic D Teoria perturbației Toată această concluzie se referă la sistemele cu multe grade fermionice de libertate și, în consecință, la teoria câmpurilor fermionice În acest caz, relațiile (D ) și (D ), care nu au fost folosite mai sus, joacă un rol esențial Deși în derivarea noastră am considerat câmpurile bosonice externe, este ușor de observat că aceasta nu este cu adevărat o limitare: în integrala peste câmpurile bosonice și fermionice, se poate considera integrala peste fermioni ca fiind internă (în care câmpurile bosonice vor fi fixat) și apoi se integrează peste câmpuri bosonice Deci energia liberă este dată de integrală e F = yPdP^tZ>de s^) = Z, (D ) unde este actiunea euclidiana a teoriei asupra intervalului ( , , ), iar campurile bosonice p satisfac periodice, iar cele fermionice ib w' - condiții la limită antiperiodice pe acest segment În încheierea acestei secțiuni, observăm că formalismul de mai sus poate fi generalizat în cazul unui potențial chimic diferit de zero În cazul general, potențialul chimic este introdus atunci când există o densitate diferită de zero a numărului cuantic conservat (la o temperatură dată) în mediu: în context cosmologic, numerele barionilor și leptonilor prezintă cel mai mare interes Operatorii corespunzători au o structură asemănătoare Q = J d x p^ p Luarea în considerare a mediei non-nule a densității n = se reduce la adăugarea unui termen (-^f) la Hamiltonianul efectiv, adică, Hcff = H - pQ (D ) unde q este potentialul chimic În formalismul considerat, aceasta duce la o schimbare în acțiunea euclidiană, ■ G G S^'-ui dr d -x ip' p, (D ) JoJ în formula (D ) În acest caz, termenul "potenţial termodinamic mare" este utilizat pentru valoarea lui F(Tp) D Teoria perturbaţiei Abordarea prezentată în secțiunile D , D este utilă pentru calcularea energiei libere, a potențialului efectiv Veff(T, o) introdus în Capitolul și a funcțiilor lui Green static Acestea din urmă caracterizează răspunsul sistemului la o acțiune externă dependentă de timp De exemplu, să fie introdusă o sursă statică J(x) într-o teorie cu un câmp cuantic o Aceasta înseamnă că Hamiltonianul este modificat după cum urmează: H H - Y J(x)d(x) d x = Hj, unde φ(x) este câmpul Schrödinger Funcția de partiție în prezența acestei surse, Zj = e~ Fj = Tr(e Hj), Anexa D Teoria câmpului cuantic la temperaturi finite este reprezentată ca o integrală funcțională (D ), iar expansiunea sa în puteri ale lui J are ca coeficienți funcțiile lui Green static G(x ; ,xn) = Z- Y Roe- ' ' x f D / gіtіd(х ;ті) x • • - x - / gіtpo(хп -п) о Jq р Jo (D ) (D ) (normalizarea cu o funcție de partiție fără sursă și factorii // sunt introduși pentru comoditate), omitem indicele E în notația pentru acțiunea euclidiană aici și mai jos Un exemplu simplu este câmpul mediu care a apărut în mediu datorită introducerii staticii sursa (p(x))j Tr(e~ HJ) ' În ordinul cel mai mic în J, este egal cu (p(x))j = Y G(x,y)J(y)dy Diferența lui G(xy) față de propagatorul teoriei libere la temperatură zero corespunde modificării legii lui Coulomb sau legii lui Yukawa în prezența unui mediu Observăm că corelatorii statici (D ) departe de a epuiza toate clasele interesante de funcții lui Green Tehnica de calculare a corelatorilor în momente diferite (de exemplu, metoda Keldysh) este destul de complicată, dar nu vom avea nevoie de ea Generalizând (D ), considerăm funcțiile lui Euclidian Green G(x , : :xn rn) = Z~rj (D ) unde Φ desemnează toate câmpurile disponibile în teorie, integrarea se realizează pe câmpuri bosonice și fermionice, care sunt periodice și respectiv antiperpodice pe intervalul [ , / ] Factorul de normalizare Z este dat de o integrală similară, vezi (D ) Pornind de la reprezentarea (D ), este ușor de construit o tehnică de diagramă pentru calculele teoriei perturbațiilor similare cu tehnica Feynman în teoriile la temperatură zero Ca de obicei, vom lua în considerare mai întâi teoriile libere cu surse În cazurile scalare și fermionice, expresiile pentru acțiuni pătratice au forma S( )h] = y dr y rf x (D ) - Y dr J d x(yy'jtldlpb -r mpib - - €"JV) (D ) Aici r° = m, însumarea se face cu metrica euclidiană, iar -matricele euclidiene sunt hermitiene și satisfac relația { n, '} = n" > Sarcina Verificați dacă acțiunea euclidiană a unui câmp Dirac liber cu o sursă are forma (D ) Deoarece câmpul este periodic în m cu perioada , sursa ^(x, m) poate fi de asemenea considerată periodică Dimpotrivă, și sunt antiperiodice D Teoria perturbației Integrala funcțională (D ) pentru o acțiune pătratică cu o sursă (D ) de gaussieni și este calculată prin deplasare ^(x, m) + pc(x, r), unde ?c(x, m) satisface pe intervalul do - u în acțiunea (D ) Modificarea corespunzătoare a propagatorului fermionic liber (D ) este înlocuită -ѵШ în pre-exponențial sub integrala din (D ), în timp ce frecvențele Matsubara în sine rămân în exponențialul exponențial D Potenţial efectiv într-o singură buclă Ca prim exemplu, folosind tehnica descrisă în Secțiunile D și D , obținem expresia ( ) pentru contribuțiile diferitelor tipuri de particule la potențialul efectiv Sarcina noastră este să calculăm energia liberă în funcție de câmpul scalar omogen extern φ, neglijând interacțiunea dintre particulele mediului Folosim formula (D ) pentru energia liberă În această aproximare, acțiunea S,(, ) (omitem în continuare indicele E) este pătratică în câmpurile cuantice, iar câmpul extern φ intră în el doar prin masele particulelor Integrala (D ) factorizează în produsul integralelor din diferite câmpuri, astfel încât energia liberă are într-adevăr structura ( ) Observăm că în cadrul teoriei perturbațiilor cu privire la constantele de cuplare din ordinele următoare, potențialul efectiv va fi dat prin diagrame fără linii externe, în care masele și vârfurile depind de câmpul extern φ Cele mai simple dintre aceste diagrame sunt prezentate schematic în fig DI Aceste diagrame încep cu două bucle Prin urmare, aproximarea glonț considerată în termeni de constante de cuplare în forma prezentată este firesc să numim malismul cu o singură buclă Orez DI Reprezentarea schematică a diagramelor care contribuie la potențialul efectiv în ordinele netriviale inferioare ale teoriei perturbațiilor prin constanta de cuplare Revenind la aproximarea cu o singură buclă, să considerăm, de exemplu, contribuția câmpului scalar a cărui acțiune este dată de formula (D ) c = Integrala peste n sunt frecvențe Matsubara (D ) Astfel, contribuția la energia liberă egală P ' , (p + a" + t ^ pV -D P ,P Pz unde parametrul adimensional Λ duce doar la o schimbare generală a energiei libere și, prin urmare, nu are nicio importanță pentru noi În limita lui mare L deci energia liberă este într-adevăr proporțională cu volumul, iar contribuția la potențialul efectiv este f d p / p + u + m " ( l) PC L (D ) Este convenabil să calculăm nu această contribuție în sine, ci derivata ei față de m (nu ne interesează contribuția care nu depinde de m , adică de câmpul mediu φ), /^ Г d P y> dm J ( n) " p + w + m ' Pentru a calcula suma pentru toate numerele întregi n, rețineți că poate fi reprezentată ca = Оf ct^z)u(z) dz, n=O ±l, " (D ) unde integrarea merge de-a lungul unui contur închis în plan complex, înconjurând axa reală în sens invers acelor de ceasornic, vezi fig D a Pentru a demonstra formula (D ), este suficient de observat că ctgTrz are poli la întreg z = , ± , cu reziduuri egale cu n- În cazul nostru (D ) Deoarece u(z) are singularități (poli) doar pe axa imaginară, conturul de integrare din (D ) poate fi deformat așa cum se arată în Fig D b Ca urmare, doi poli contribuie la integrală I - х = ± -Vр" + m , și primim = [ d> , cth ( dm~ J ( n) -^/p + m \ / Această expresie poate fi reprezentată ca De* ^A(T = ) d&T) dt dt dt Anexa D Teoria câmpului cuantic la temperaturi finite sunt z Rez A) b) Orez D a) Conturul de integrare în (D ); b) contur deformat Unde qK(T = V dt d p d r r d p ț- Thi' e ,s = ciot [U'D, + /"( /p + m ), și dff> = G d p dm J ( n) y/p + m e\/p + m /m + care coincide cu derivata integralei fermionice ( ), tinand cont de faptul ca numarul total de stari de spin fermion si antifermpon este egal cu g = Anexa D Teoria câmpului cuantic la temperaturi finite Deci, în cadrul formalismului considerat în această Anexă, diferența în funcțiile de distribuție a bozonilor și fermionilor se manifestă în principal prin diferența dintre frecvențele Matsubara (D ) și (D ) În Secțiunea discutăm cât de importantă este această distincție în ceea ce privește proprietățile infraroșu ale teoriei la temperaturi ridicate o Problema În aproximarea cu o singură buclă, găsiți potențialul termodinamic mare al mediului fermionic și densitatea numărului fermionic Q în mediul cu potențialul chimic u Luați în considerare cazurile limită Sugestie: utilizați proprietatea derivată din (D ) dF(pt) D Debye screening Ca un al doilea exemplu, luați în considerare contribuția într-o singură buclă a lui Pm, la operatorul de polarizare a unui foton la temperaturi finite în electrodinamica cuantică orez D Ca de obicei, el modifică propagatorul de fotoni -r [Ufu, + Prі/] Orez D Polarizare cu o singură buclă Vom lua în considerare un propagator static operatorul fotonic vezi (D ), deci ne va interesa operatorul de polarizare la frecvența Matsubara zero, adică Prp(p) = PdLp, u > n = ) Cu alte cuvinte, contribuția dorită modifică ecuațiile statice Maxwell, care (în reprezentarea impulsului) iau forma în mediu p Ao + PooAo + Poi- = jo, Р і - PipA + PioAo -g PіMa- = ji, unde jp(p) sunt densitatea de sarcină independentă de timp și densitatea de curent Înainte de a efectua calculul, observăm că, din cauza invarianței gauge a electrodinamicii, care are loc și în prezența unui mediu, operatorul de polarizare Pm /(r u?n) trebuie să fie transversal, prrp = , unde p' = (idn,p) În prezența unui mediu, invarianța Lorentz nu are loc, dar se păstrează simetria față de rotațiile spațiale Prin urmare, structura generală a operatorului de polarizare este următoarea: Poo = P(t) Pio = -^?P(£) R- n \u d PiPjPO (E) + A - Pi ( ) P (A') R \ R / D Debye screening unde sunt contribuţiile "electrice" şi "magnetice" și depind de p și p = sp În limita statică po = ω'n = rămân doar Poo și partea transversală П^; prin urmare, modificarea ecuațiilor lui Maxwell are forma (p + P(E)) Do = jQ, (D ) (р + П(М)) (bіk - Ag = jk (D ) Ne va interesa comportamentul câmpurilor la distanțe mari, adică limita p -" În acest caz, ordinea trecerii la limită este esențială: mai întâi trebuie să setăm p = D, unde D este energia de legare a unui electron într-un atom de hidrogen (A = , eV) Să presupunem că temperatura și densitatea numărului de electroni sunt date Indicație: pentru a efectua calculul la potențiale chimice fixe ale electronilor și protonilor și pentru a găsi legătura cu densitatea numărului de particule, utilizați rezultatele problemei Monografii, recenzii Iată o listă (departe de a fi completă) de monografii și recenzii care abordează problemele ridicate în această carte Monografii Zel'dovich Ya B Novikov I D Structura și evoluția Universului Moscova: Nauka, Zeldovich Ya V și Novikov ID Structura și evoluția universului // Astrofizică relativistă Voi University of Chicago Press, Dolgov A D , Zeldovich Ya B , Sazhin M V Cosmologia universului timpuriu M : Editura Universității de Stat din Moscova, Linde A D Fizica particulelor elementare și cosmologia inflaționistă M : Știință Kolb, E W și Turner, M S The Early Universe Addison-Wesley, Redwood City, Frontiers in physics, Peebles PJE Principiile cosmologiei fizice Princeton University Press, Vilenkin și Shellard EPS șiruri cosmice și alte defecte topologice Cambridge University Press, Peacock JA Fizică cosmologică Cambridge University Press Zaharov A V Gravitația macroscopică M : Janus-K, Dodelson S Cosmologie modernă Presa Academică Amsterdam Mukhanov V Fundamentele fizice ale cosmologiei Cambridge University Press, Weinberg S Cosmologie Traducere din engleză M : URSS, Lukash VN, Mikheeva EV Cosmologie fizică Moscova: Fizmatlit, Recenzii generale Dolgov A D și Zeldovich Y V Cosmologie și particule elementare // Rev Mod Fiz Brandenberger RH Partide aspectele fizice ale cosmologiei moderne Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Turner MS și Tyson JA Cosmologie la mileniu // Rev Mod Fiz S Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ Monografii, recenzii Freedman WL și Tumer MS Măsurarea și înțelegerea Universului // Rev Mod Fiz Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ Rubakov V Introducere în cosmologie // PoS RTN Bartelmann M ; Universul întunecat,// Rev Mod Fiz ( ) [arXiv: [astro-ph CO]] Prelegeri la școli despre fizica energiilor înalte pentru tineri oameni de știință Peacock J A Cosmologie și fizica partidelor / Proc Şcoala Europeană de Fizica Energiei Înalte Sf Andrews, Scoția, august- septembrie Shaposhnikov M Cosmologie și astrofizică / Proc Şcoala Europeană de Fizica Energiei Înalte Caramulo Portugalia august- septembrie Rubakov VA Cosmologie și astrofizică / Proc Şcoala Europeană de Fizica Energiei Înalte Beatenberg, Elveția, Tkaciov Fizica astroparticulelor / Proc Școala Europeană de Fizică a Energiei Înalte Tsakhkadzor, Armenia, aug- septembrie Resursa electronica: http://arxiv org/hep-ph/ Recenzii pe anumite subiecte Acolo unde este necesar, numerele secțiunilor relevante ale cărții sunt date între paranteze capitolul Weinberg S Problema constantei cosmologice / Rev Mod Fiz Sahni V' iar Starobinsky A Cazul pentru un termen Lambda cosmologic pozitiv // Int J Mod Fiz D Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ Weinberg S Problemele constantei cosmologice Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph / Chernin A D Aspirator spațial // Usp fizic Științe Padmanabhan T Constanta cosmologică: greutatea vidului / / Fiz Rept Resursa electronica: http: arxiv org/abs/liep-th/ Peebles PJE și Ratra B Constanta cosmologică și energia întunecată /; Rev Mod Fiz Resursa electronica: http: /arxiv org/abs/astro-ph Sahni V Materia întunecată și energia întunecată, / Lect Note Fiz Resursa electronica: http: arxiv org/abs/astro-ph, Sahni V și Starobinsky A Reconstruirea energiei întunecate // Int J Mod Fiz D Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph Monografii, recenzii Caldwell RR și Kamionkowski M , The Physics of Cosmic Accleration, Ann Rev Nuci Parte sci ( ) [arXiv: [astro-ph CO]] Capitolul Sunyaev RA și Chluba J , Semnale din epoca recombinării cosmologice, Astron Nachr ( ) [arXiv: [astro-ph CO]] Capitolul Dolgov AD Implicațiile cosmologice ale ncutrinos // Sondajele de înaltă energie Fiz Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Dolgov AD Neutrini în cosmologie / Fiz Rept Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Lesgourgues J și Pastor S Neutrini masivi și cosmologie // Fiz Rept Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ Boyarsky A , Ruchayskiy O și Shaposhnikov M , Rolul neutrinilor sterili în cosmologie și astrofizică, Ann Rev Nuci Parte sci ( ) [arXiv: [hep-ph]] WongYYY Masa de neutrini în cosmologie: statut și perspective, Ann Rev Nuci Parte sci ( ) [arXiv: [astro-ph CO]] Gorbunov, D S , Neutrinii sterili și rolul lor în fizica particulelor și cosmologie, Usp fizic Științe Capitolul Boesgaard A M și Steigman G Nucleosinteza Big Bang: teorii și observații / Ann Rev Astron Astrophys Sarkar S Nucleosinteza big bang și fizică dincolo de modelul standard // Rept Prog Fiz Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Olive K A Steigman G și Walker TP Nucleosinteza primordială: Teorie și observații // Fiz Rept Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ locco F , Mangano G , Miele G , Pisanti O and Serpico PD, Nucleosinteza primordială: de la cosmologia de precizie la fizica fundamentală, Fiz Rept ( ) [arXiv: [astro-ph]] Pospelov M și Pradler J Big Bang Nucleosynthesis as a Probe of New Physics, Ann Rev Nuci Parte sci ( ) [arXiv: [hep-ph]] Capitolul Primack JR Seckel D și Sadoulet B Detecția materiei întunecate cosmice // Ann Rev Nuci Parte sci Smith PF și Lewin JD Detectarea materiei întunecate / Fiz Rept Monografii, recenzii Bottino A și Fomengo N Dark matter and its partide candidates Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Olive K A Materia întunecată Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ Bertone G , Hooper D și Silk J Partide materia întunecată: Dovezi candidați și constrângeri // Phys Rept Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Jungman G Kamionkowski M și Griest K Materia întunecată supersimetrică // Phys Rept Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ (sectiunea ) Gorbunov D S , Dubosky S L și Troitsky S V Mecanism de măsurare pentru transmiterea ruperii supersimetriei // Succes fizic Științe Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ (sectiunea ) Vysotsky M I și Nevzorov R B Întrebări alese de supersimetrie fenomenologică // Succes fizic Științe (secțiunea ) Kit J E Pseudoscalari lumini, fizica partide și cosmologie // Fiz Rept (secțiunea ) Turner MS Windows pe axion //' Phys Rept (secțiunea ) Kim JE și Carosi G , Axions and the Strong CP Problem Rev Mod Fiz ( ) [arXiv: [hep-ph]] (secțiunea ) Kawasaki M și Nakayama K , Axions: Theory and Cosmological Role Ann Rev Nuci Parte sci ( ) [arXiv: [hep-ph]] (secțiunea ) Capitolul Rubakov V și Shaposhnikov, M E , Electroweak nonconservation of the barion number in the early Universe and in particule colisions at high energies, Usp fizic Științe Resursa electronica: http: /arxiv org abs/hep-ph Capitolul Kolb E și Turner M S Grand Unified Theories și originea asimetriei barionului / Ann Rev Nuci Parte sci Dolgov D Bariogeneza NonGUT / Fiz Rept Dolgov D Bariogeneza de ani după Resursa electronica: http: arxiv org/abs/hep-ph/ Riotto și Trodden M Progrese recente în bariogeneză // Ann Rev Nuci Parte sci Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Rubakov V A și Shaposhnikov M E Neconservarea electroslabă a numărului barionului în Universul timpuriu și în ciocnirile de particule de înaltă energie / Usp fizic Științe Resursa electronica: http://arxiv org abs hep-ph/ (secțiunile ) Monografii, recenzii Buchmuller W și Plumacher M Masele de neutrini și asimetria barionului // Int J Mod Fiz A Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ (secțiunea ) Buchmuller W , Di Bari P și Plumacher M Leptogenesis for pedestrians // Analele Fiz Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ (secțiunea ) Buchmuller W , Peccei RD și Yanagida T , "Leptogeneza ca origine a materiei", Ann Rev Nuci Parte sci ( ) [arXiv:hep-ph/ ] (secțiunea ) Strumia A și Vissani F Mase și amestecuri de neutrini și arXiv:hep-ph/ (secțiunea ) Davidson S Nardi E și Nir Y , Leptogenesis Fiz Rept ; ( ) [arXiv: [hep-ph]] (secțiunea ) Cohen AG, Kaplan DB și Nelson AE Progres în bariogeneza electroslabă //' Ann Rev Nuci Parte sci Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ (sectiunea ) Trodden M Bariogeneză electroslabă // Rev Mod Fiz Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ (sectiunea ) Konstandin T , Teoria cuantică a fenomenelor de transport și bariogeneza electroslabă Usp fizic Nauk ( ) [agXiv: [hep-ph]] (secțiunea ) Enqvist K și Mazumdar L Cosmological consequences of MSSM flat dircctions // Phys Rept ( ) Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ (secțiunea ) Capitolul Vilenkin L Cosmic Strings And Domain Walls // Phys Rept Coarde Hindmarsh MB și Kibble TWB Cosmic // Rept Prog Fiz Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Enqvist K și Mazumdar L Consecințele cosmologice ale direcțiilor plate MSSM / Fiz Rept ( ) Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ (secțiunea ) Anexa C Gershtein S S , Kuznetsov E P , Ryabov V L Natura masei de neutrini şi oscilaţii de neutrini Usp fizic Științe Mohapatra RN prelegeri ICTP despre aspectele teoretice ale maselor și amestecurilor de neutrini Resursa electronica: http://arxiv org abs hep-ph Bilenky S M Mase de neutrini, amestec și oscilații de neutrini // Succes fizic Științe Monografii, recenzii Alberiko U M și Bilenky S M Mase de neutrini, amestec și oscilații de neutrini // ECHAYA Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ De Gouvea A Prelegeri TASI despre fizica neutrinilor Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Modele de masă King SF Neutrino // Rept Prog Fiz Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Altarelli G și Feruglio F Modele de mase și amestecuri de neutrini // Noua J Phys Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Mohapatra R N și Smimov A Yu Masa de neutrini și o nouă fizică // Ann Rev Nuci Parte sci Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Smimov A Yu Evoluții recente în fenomenologia neutrinilor // Proceedings of IPM School and Conference on Lepton and Hadron Physics (IPM-LHP ) Teheran, Iran, - mai P Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Strumia și Vissani F, Neutrino masses and mixings and , arXiv:hep-ph/ Avignone FT III, Elliott S R și Engel J Dezintegrare dublă beta Majorana Neutrinos și Neutrino Mass Rev Mod Fiz ( ) [arXiv: [nucl-ex]] Anexa D Shuryak EV Cromodinamica cuantică și teoria materiei superdense // Fizica Rept DJ groaznic Pisarski RD și Yaffe LG QCD și instantoni la temperatură finită ,// Rev Mod Fiz Orez Distribuția spațială a galaxiilor și quasarurilor conform datelor SDSS [ / Punctele verzi marchează toate galaxiile (într-un unghi solid dat) cu o luminozitate care depășește un anumit unghi Punctele roșii indică cele mai luminoase galaxii din clustere îndepărtate, formând o populație destul de omogenă; în cadrul de referință comoving, spectrul lor este deplasat spre roșu în comparație cu galaxiile obișnuite Punctele albastre și albastre arată locația quasarelor obișnuite Parametrul h este aproximativ egal cu , (vezi secțiunea ) - Т(tsK) + Orez Date WMAP [ /: anizotropia unghiulară a radiației cosmice de fond cu microunde, adică dependența temperaturii fotonului de direcția de sosire a acestora (indicată în culoare) Temperatura medie a fotonului și componenta dipol ( - ) sunt scăzute; variațiile de temperatură descrise sunt la nivelul de T ~ cK, adică T / To ~ - o ■ Orez Cluster CL - [ J: culoarea albastră în imaginea de sus ilustrează distribuția materiei întunecate: obiecte în semilună albastră în imaginea de jos imagine multiplă a unei galaxii mult dincolo de cluster h Sm ' ' ' ' ÎS' ' Orez Rezultatul observării [ } a ciocnirii clusterelor E - ; liniile pline arată potențialul gravitațional produsă în principal de materia întunecată Zonele luminoase din diagrama de jos arată distribuția plasmei fierbinți, linia albă arată scara de kpc în sistemul comoving (z = , , Orez Diagrama Hubble pentru măsurarea distanțelor până la obiecte îndepărtate [ [ ( ) Curba solidă corespunde celei mai bune aproximări obținute în cadrul modelului ACDM cu un Univers plat spațial Orez Zona rezolvată în spațiu (Q, v Q \) din datele privind anizotropia radiației de fond (CMB); și luând în considerare caracteristicile în distribuția galaxiilor (HLD) și măsurarea independentă a valorii moderne a parametrului Hubble (Ho) [ / Regiunile parametrilor corespunzătoare intervalelor de încredere de % și % sunt marcate £m, |eV| |eV] Orez Restricții asupra sumei maselor de neutrini obținute cu benzi diferite asupra valorilor parametrilor cosmologici rămași și cu acordarea diferitelor seturi de date cosmologice [ /: Ho (stânga) - valoarea modernă a parametrului Hubble Xeff (dreapta) este numărul efectiv de tipuri de neutrini în epoca recombinării, vezi capitolul Domeniul de împrăștiere a x-nucleonilor (cm ) Orez Restricții independente de model de la nucleosinteza primordială pe modele cu particule instabile cu viață lungă care se degradează odată cu formarea de fotoni de înaltă energie [ ] Modelele cu parametrii deasupra liniilor continue sunt excluse din observațiile abundențelor elementelor corespunzătoare Liniile superioare corespund celor mai conservatoare estimări Orez Regiunile excluse din spațiul parametrilor (Mx,&px) [Mb] pentru interacțiuni independente de spinul nucleonului (stânga) și dependente de spinul nucleonului (dreapta) Zonele de deasupra curbelor sunt excluse de experimentele corespunzătoare la nivelul de încredere de % CMS - căutarea producției de materie întunecată în coliziunile la Large Hadron Collider (presupunând interacțiunea de contact XXfif , vezi text); IceCube și Super-K - caută semnalul de anihilare a materiei întunecate în Soare: restul experimentelor - caută împrăștierea elastică a particulelor de materie întunecată în detector Zona evidențiată din partea centrală a figurii din dreapta corespunde posibilului semnal anunțat de experimentul CDMS Orez Regiunile excluse din spațiul parametrilor [ ] pentru anihilare particule de materie întunecată care curg prin canalele selectate Linia orizontală gri deschis corespunde secțiunii transversale de anihilare în timpul întăririi materiei întunecate în Universul timpuriu Regiunile de deasupra curbelor sunt excluse de experimentele corespunzătoare la nivelul de încredere de %: AMS- - căutare de antiparticule, Fermi LAT - căutare de fotoni din anihilare în u+ și m+r~ (linii superioare și inferioare), WMAP - limitarea de la o posibilă anihilare târzie într-o pereche de leptoni încărcați (limita superioară corespunde lui m+r~, cea inferioară e+e~), care afectează recombinarea și procesele ulterioare Ca exemplu, pentru canalul e+e~ este prezentată o bandă de incertitudini, datorită particularităților distribuției particulelor de materie întunecată, materiei obișnuite și radiației electromagnetice în Galaxie ANTARES - , bb ANTARES - , ANTARES - t+f Super-K , bb Super-K , \VLV IceCube , bb IceCube , W*W Bak Bak Baksan - , W*W ••••*•• Baksan - , t+ z o) pentru modele: mSL'GRA / ] cu Aq = zt?u și p > O (stânga) și CMSSM / / cu Aq - -zzjj -j tg = și p > O (dreapta) Sunt prezentate liniile maselor constante ale celui mai ușor boson Higgs (interval realist - GeV) În figura din stânga, regiunea albastră alungită corespunde neutralinoului materiei secrete, regiunea de deasupra și regiunea maro de dedesubt sunt interzise din punct de vedere cosmologic (prea multe relicve neutralinos și LSP - o particulă încărcată electric, superpartenerul este t-an) , respectiv), sub regiunea maro a LSP se află gravitino (vezi (discutat în secțiunea ) zona din stânga liniei verzi continue este exclusă de datele Large Hadron Collider liniile gri indică valorile tg : o zonă acceptabilă din punct de vedere fenomenologic unde neutralino poate fi materie întunecată - njj/o GeV apoi ~ GeV În figura din dreapta, regiunea rezolvată cosmologic este marcată cu roșu, cu negru - regiunea în care neutralino formează toată materia întunecată, în regiunea LSP verde - o particulă încărcată electric superpartenerul cuarcului t: o zonă acceptabilă din punct de vedere fenomenologic în care neutralino poate fi materie întunecată ~ GeV apoi ~ GeV wV (GeV) Orez La fel ca în fig dar pentru modelul [ J] cu un parametru suplimentar comparativ cu CMSSM din sectorul Higgs Zona umbrită în roz în colțul din stânga sus este interzisă din cauza existenței unei ruperi spontane de simetrie electroslabă În interiorul regiunii albastre, materia întunecată este explicată prin neutralino Orez Restricții în spațiul parametrilor (-AD/ ; n?o) al modelului mSUGRA (vezi descrierea modelului în Secțiunea ) [ ] O regiune interesantă, în care LSP este gravitino și durata de viață a NLSP depășește IO s, se află în dreapta liniei continue negre Zona umbrită verde este interzisă de la degradarea b s'y Regiunea din dreapta liniei roșii continue este rezolvată din nucleosinteza primară Linia albastră punctată întreruptă separă regiunile parametrilor pentru care rolul NLSP este jucat de neutralino (partea superioară a figurii) și cel mai ușor blindton (partea din dreapta a figurii) Pentru parametrii din interiorul regiunii albastru deschis, particulele NLSP , dacă ar fi complet stabile, ar constitui materie întunecată în Univers f , < Q/i < , / Liniile punctate roz corespund parametrilor pentru care gravitino ar contribui la densitatea actuală de energie a Universului, exact egală cu contribuția materiei întunecate Numai zona de sub o astfel de linie (pe figura din stânga) și zona dintre două astfel de linii (pe figura din dreapta) sunt permise cosmologic Scala de normalizare Scala de normalizare Orez Stânga: evoluția constantei efective de autocuplare a câmpului Engler-Braut-Higgs în aproximarea cu trei bucle în cadrul Modelului Standard Dreapta: evoluția principalelor constante de interacțiune ale modelului standard [ ] Literatură [ ] http://www sdss org/ [ ] http://rnagnum aiiu edu au/-TDFgg/ [ ] Schneider DP și colab [Colaborare SDSS], Astron J , ( ) Resursa electronica: www sdss org/drl/algorithms/edrpaper html#fig-ZhistQso [ ] Le Fevre O et al [Colaborarea echipei WDS] VVDS: rezultate timpurii privind distribuția LSS la Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Olive K A et al (Partide Data Group Collaboration] // Chin Phys C , ( ) [ ] Bennett CL și colab (Colaborare WMAP], Astrophys J Suppl ( ) [arXiv: [astro-ph CO]] [ ] AdePAR și colab [Colaborare Planck], arXiv: [astro-ph CO] [ ] Freedman WL și colab // Astrophys J [ ] Comish NJ; Spergel DN, Starkman GD și Komatsu E // Fiz Rev Lett [ ] Hansen B MS și colab , Astrophys J , L ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Dauphas N Nature , ( ) [ ] Frebel et al Astrophys J , L ( ) [ ] Gratton R , Bragaglia A , Carretta E Clementini G , Desidera S , Grundahl F și Lucatello S , Astron Astrophys , ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Hagiwara K și colab [Partide Data Group Collaboration] // Phys Rev D , ( ) Resursa electronica: http://pdg lbl gov/ /cmb temp ps [ ] Gawiser E și Silk J , Phys Rept Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Mather JC și colab // Astrophys J [ ] Bennett CL și colab // Astrophys J Suppl Resursa electronica: http:// arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Sunyaev R A Zeldovich Ya B , Astrophys știință spațială , ( ); Sunyaev R A Zeldovich Ya B Com Astrophys fizica spațială , ( ) [ ] Greisen K Phys Rev Lett ( ) [ ] Zatsepin GT și Kuzmin VA JETP Lett ( ) [Pisma Zh Exp Teor Fiz ( ) ] [ ] Kneib JP și colab // Astrophys J Resursa electronica: http://antwrp gsfc nasa gOv/apod/ap html & /ap html: [ ] Vikhlinin A , Kravtsov A Forman Il, Jones C Markevitch M Murray SS și Van L Speybroeck, Astrophys J , ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Clowe D , Bradac M Gonzalez AH, Markevitch M , Randall SW Jones C și Zaritsky D O dovadă empirică directă a existenței materiei întunecate Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ Literatură [ ] Begeman K G , Broeils H și Sanders RH // Lun Nu Roy Astron soc [ ] Alcock C și colab [Colaborare MACHO], Astrophys J , ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Tisserand P și colab [Colaborare EROS- ], Astron Astrophys , ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Riess G şi colab [Colaborarea echipei de căutare Supernova], Astron J ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Perlmutter S și colab [Colaborare la proiectul Supernova Cosmology], Astrophys J ( ) |arXiv:astro-ph/ ] | ] Kirzhnits DA, JETP Lett ( ) |Pisma Zh Exp Teor Fiz ( ) ] | ] Kirzhnits D și Linde AD Fiz Lett În ( ) | ] Dolan L și Jackiw R , Phys Rev D ( ) [ ] Weinberg S ; Fiz Rev D ( ) [ ] Saharov D , Pisma Zh Exp Teor Fiz ( ) |JETP Lett ( SOPUA, , - UFNAA, , - ) ] | ] Kuzmin VA, Pisma Zh Exp Teor Fiz ( ) [ ] A A Starobinskii, JETP Lett ( ) |JETP Lett ( ) ] [ ] Starobinsky A A , Phys Lett În ( ) | ] Guth AH, Phys Rev D ( ) [ ] Linde D Fiz Lett În ( ) [ ] Albrecht A și Steinhardt PJ, Phys Rev Lett ( ) [ ] Bezrukov FL și Shaposhnikov AL Fiz Lett La ( ) [arXiv: [hep-th]] [ ] AJukhanov VF și Chibisov GV, JETP Lett ( ) [Pisma Zh Exp Teor Fiz ( ) ] [ ] Hawking S IL, Phys Lett În ( ) [ ] Starobinsky A Fiz Lett În ( ) [ ] Guth AH și Pi SY, Phys Rev Lett ( ) [ ] Bardeen J AL, Steinhardt PJ și Turner MS Fiz Rev D ( ) [ ] Harrison ER, Phys Rev D , ( ) [ ] Zeldovich YB Lun Nu Roy Astron soc , P ( ) [ ] Rubakov VA, Sazhin AL V' și Veryaskin A K, Phys Lett În ( ) [ ] Fabbri R și Pollock AL D , Phys Lett B ( ) | ) Abbott LF si IVzse AL B Nuci Fiz B ( ) | ] Starobinsky A , Sov Astron Lett , ( ) [ ] Rees AL J , Astrophys J , L I ( ); Basko AL AL și Polnarev AG, lun Nu Roy Astron soc , ( ); Negroponte J și Silk J , Phys Rev Lett ( ); Kaiser N Mon Nu Roy Astron soc ( ) [ ] Polnarev AG, Astron Zh , ( ) |Sov Astron , ( )] [ ] Sazhin AL V' și Benites N , Astro Lett comun ( ) [ ] Crittenden RG Coulson D și Turok NG, Phys Rev D , ( ) [ ] Kamionkowski L/ , Kosowsky şi Stebbins A , Phys Rev Lett , ( ) |arXiv:astro-ph ] [ ] Seljak U și Zaldarriaga AL, Phys Rev Lett , ( ) [arXiv:astro-ph, ] | ] Creminelli P Nicolis A and Trincherini E JCAP ( ) [arXiv: [hep-th]] Literatură [ ] Hawking S , Ellis Day Structura la scară largă a spațiu-timpului M : Mir, p [ ] Kamenshchik A Y , Moschella U și Pasquier V , Phys Lett B ( ) [arXiv:gr-qc/ ], [ ] Bușea NG, Delubac T , Rich J , Bailey S , Font-Ribera A , Kirkby D , Le JM Goff și Pieri MM et al , Astron Astrophys ( ) A [arXiv: [astro-ph CO]] [ ] Filippenko A V și Riess A G Evidence from Touré Ia Supernovae for an Accelerating Universe Resursa electronica; http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Riess AG și colab (Supernova Search Team Collaboration] // Astrophys J [ ] Astier P și colab Sondajul moștenirii Supernova: Măsurarea Pm, Od și w din setul de date din primul an // Astron Astrophys Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Suzuki N , Rubin D , Lidman C , Aldering G , Amanullah R , Barbary K , Barrientos LF și Botyanszki J și colab , Astrophys J ( ) [arXiv: [astro-ph CO]] [ ] Eisenstein DJ și colab [Colaborare SDSS], Astrophys J ( ) [astro-ph/ ] [ ] Anderson L , Aubourg E , Bailey S , Bizyaev D Blanton M , Bolton AS, Brinkmann J şi Brownstein JR şi colab , Mon Nu Roy Astron soc ( ) , [arXiv: , [astro-ph CO]] [ ] Ford LH, Phys Rev D ( ) [ ] Wetterich C , Nuci Fiz B ( ) [ ] Ratra B și Peebles PJE, Phys Rev D ( ) [ ] Copeland EJ, Liddle AR și Wands D , Phys Rev D ( ) [arXiv:gr-qc/ ] [ ] Ferreira PG și Joyce M Phys Rev D ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Zlatev I , Wang LM și Steinhardt PJ, Phys Rev Lett ( ) [arXiv:astro-ph/ ]: Steinhardt PJ Wang LM și Zlatev Phys Rev D ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] L D Landau, EM Lifshits Theoretical Physics: In vol Vol V: Statistical Physics Partea I Ed a -a, Stereo M : Fizmatlit, p [ ] Zeldovich Ya V , Kurt VG și Sunyaev RA, Zh ETF ( ) [ ] Peebles PJ, Astrophys J ( ) [ ] L D Landau EM Lifshits Fizica teoretică: În volume Vol IV: Electrodinamică cuantică Ed a IV-a, rev / Berestetsky V B , Lifshits E M , Pitaevsky L P M : Fizmatlit, p [ ] Landau L D , Lifshits E M Teoretic physics: In volumes T II: Field theory Ed a -a, stereo M : Fizmatlit, p [ ] Goldman S P , Phys Rev A ( ) [ ] P D Naselsky, D I Novikov și I D Novikov, Relic Radiation of the Universe, Nauka, Moscova, [ ] Naselsky R Novikov D , Novikov I The Physics of Cosmic Microwave Background Cambridge University Press, [ ] Rubino-Martin JA, Chluba J și Sunyaev RA "Linii din spectrul de fundal cosmic cu microunde din epoca recombinării cosmologice a heliului" Resursa electronica: http://arxiv org/abs/arXiv: [ ] Chluba J și Sunyaev RA Astron astrof L arXiv:astro-ph/ [ ] Sunyaev RA și Khatri R , "Inevitabile CMB spectral features and blackbody photosphere of our Universe", arXiv: [astro-ph CO] [ ] Jauch JM, Rohrlich F "The Theory of Photons and Electrons", Springer, N -Y , Literatură [ ] Lightman, A R , Astrophys J ( ) [ ] Nici W și Silk J , Phys Rev D ( ) [ ] Fixsen DJ, Cheng ES, Galeș JM, Mather JC, Shafer RA și Wright EL, Astrophys J ( ) [astro-ph/ ], [ ] Nici W și Silk J , Phys Rev Lett ( ) [ ] Jaffe AH și colab [Colaborare Boomerang] // Phys Rev Lett [ ] Lunardini C și Smimov Yu A , Phys Rev D Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ [ ] Dolgov AD, Hansen SH, Pastor S , Petcov ST Raffelt GG și Semikoz DV // Nuci Fiz B Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ [ ] Dolgov AD // Fiz Rept Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ [ ] Gershtein SS și Zeldovich Y V , JETP Lett , ( ) [JETP Lett ( )] [ ] Giusarma E , Valentino Di E , Lattanzi M , Melchiorri A și Mena O , Relic Neutrinos axiuni termice și cosmologie la începutul anului ", arXiv: [astro-ph CO] Resursa electronica: http://arxiv Org/abs/arXiv: [ ] Laine M și Shaposhnikov M , JCAP ( ) [arXiv: [hep-ph]] Resursa electronica: http://arxiv Org/abs/arXiv: [ ] Lesgourgues J și Pastor S , Phys Rept Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Notzold D și Raffelt G ,// Nuci Fiz B [ ] Dodelson S și Widrow LM, Phys Rev Lett ( ) [arXiv:hep-ph/ ]; [ ] Dolgov AD și Hansen SH, Astropart Fiz ( ) [arXiv: hep-ph/ ]; ] Boyarsky A , Neronov A , Ruchayskiy O și Shaposhnikov M , JETP Lett ( ) Resursa online: http://arxiv org/abs/hep-ph/ [ ] L D Landau și E L Lifshitz Fizică teoretică: În volume Vol III: Mecanica cuantică (teorie non-relativista) Ed a -a, stereo M : Fizmatlit, p [ ] Ade R A R și colab [Colaborare Planck], arXiv: [astro-ph CO] [ ] Bemstein J Brown LS și Feinberg G , Rev Mod Fiz , ( ) [ ] Sarkar S Rept Prog Fiz , ( ) [arXiv:hep-ph/ ], [ ] Steigman G și Nollett K M Light WIMPs, Equivalent Neutrinos, BBN și CMB", arXiv: [astro-ph CO] [ ] locco F , Mangano G , Miele G Pisanti O and Serpico PD, Phys Rept , ( ) [arXiv: [astro-ph]] [ ] Smith MS, Kawano LH și Malaney RA // Astrophys Suppl J ; Cyburt RH, Phys Rev D , Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ Serpico P D et al // jcap Resursa electronica: http: / / arxiv org/abs/ast-ro-ph/ [ ] Kusakabe M , Kajino T și Mathews GJ Fiz Rev D ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Prelegeri Olive KA TASI despre fizica astroparticulelor Resursa electronica: http://arxiv org astro-ph [ ] Kawasaki M ; Kohri K și Moroi T / / Phys Rev D Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ Jedamzik K // Fiz Rev D Resursa electronica: http: /arxiv org 'abs hep-ph/ | ] X -Shi D și Fuller GM, Phys Rev Lett ( ) Resursa electronica: http://arxiv org/abs' astro-ph ' Literatură [ ] Kaplinghat M , Keeley RE, Linden T și Yu HB, Phys Rev Lett ( ) [arXiv: [astro-ph CO]] [ ] Moote B , Astrophys J , L ( ) [arXiv:astro-ph/ ] [ ] Carr BJ și Sakellariadou M , Astrophys J , ( ) [ ] Khachatryan V și colab [Colaborare CMS], "Căutare materie întunecată, dimensiuni suplimentare și neparticule în evenimente monojet în coliziuni proton-proton la sqrt(s) = TeV", arXiv: [hep-ex] [ ] Bergstrom L , Bringmann T , Cholis L, Hooper D și Weniger C , Phys Rev Lett ( ) [arXiv: [astro-ph HE]] [ ] Avrorin AD și colab [Colaborare Baikal], Fizica astroparticulelor ( ), pp - [arXiv: [astro-ph HE]] [ ] Hemmick TK și colab , Phys Rev D , ( ) [ ] Han T , Liu Z și Natarajan A , JHEP ( ) [arXiv: [hep-ph]] [ ] Kudo A și Yamaguchi M , Phys Lett B , ( ) [arXiv:hep-ph/ ] [ ] Lee BW și Weinberp S , Phys Rev Lett , ( ): Vysotsky M I , Dolgov A D şi Zel'dovich Ya B , JETP Lett , ( ) [JETP Lett , ( )]: Hut P , Phys Lett B , ( ): Sato K şi Kobayashi M ; Prog Theor Fiz , ( ) [ ] Baer H , Choi KY, Kim JE și Roszkowski L , "Non-thermal dark matter: supersymmetric axions and other candidates", arXiv: [hep-ph], [ ] Golf și Yu A şi Likhtman EP, JETP Lett , ( ) [JETP Lett , ( )] [ ] Buchmueller O Dolan MJ, Ellis J , Hahn T , Heinemeyer S Hollik W , Marrouche J și Olive KA și colab , Eur Fiz J C ( ) [arXiv: , [hep-ph]] [ ] Mayes V E , Int J Mod Fiz A ( ) [arXiv: , [hep-ph]] [ ] Gouvea A de, Moroi T și Murayama H Phys Rev D Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ [ ] Gorbunov D , Khmelnitsky A și Rubakov V , JCAP ( ) (arXiv: [hep-ph]) [ ] Queiroz F S și Sinha K , Phys Lett La ( ) [arXiv: , [hep-ph]] [ ] 't Hooft G , Phys Rev Lett ( ) [ ] Callan CG, Dashen RF și Gross DJ, Phys Lett În ( ) [ ] Jackiw R și Rebbi C , Phys Rev Lett ( ) [ ] Crewther RJ, Vecchia Di P , Veneziano G și Witten E , Phys Lett B ( ) [Erratum-ibid În ( ) ] [ ] Kim JE și Carosi G "Axions and the Strong CP Problem", arXiv: [hep-ph] [ ] Peccei RD și Quinn HR; Fiz Rev Lett ( ) [ ] Weinberg S , Phys Rev Lett ( ) [ ] Wilczek F , Phys Rev Lett ( ) [ ] Dine M , Fischler W și Srednicki M , Phys Lett În ( ) [ ] Jitnitsky A P , YaF ( ) [Sov J Nuci Fiz ( ) ] [ ] Kim J E-, Phys Rev Lett ( ) [ ] Shifman MA, Vainshtein A I și Zakharov VI, Nuci Fiz În ( ) [ ] Vilenkin A și Everett AE, Phys Rev Lett , ( ) [ ] Battye RA și Shellard EPS, "Axion string cosmology and its controversies", arXiv:astro-ph/ [ ] Preskill J , Wî se MB și Wilczek F , Phys Lett B ( ) [ ] Abbott LF și Sikivie P Phys Lett B ( ) Literatură [ ] Dine, M și Fischler, W , Phys Lett B ( ) [ ] Gross DJ, Pisarski RD și Yaffe LG Rev Mod Fiz [ ] Resursa online Raffelt GG: http://arxiv org/abs/hep-ph/ [ ] Watt SM și Seckel D , Phys Rev D ( ) [ ] Ringwald A J Phys Conf Ser ( ) [arXiv: [hep-ph]] [ ] Visinelli L și Gondola P , Phys Rev D ( ) [arXiv: [astro-ph CO]] [ ] S G Mamaev, V M Mostpepanenko și A A Starobinsky, JETP [ ] E Witten, Phys Rev D [ ] Kajantie K , Laine M , Rummukainen K și Shaposhnikov ME // Phys Rev Lett Resursa electronica: http arxiv org/abs/hep-ph/ Karsch F , Neuhaus T , Patkos A și Rank J // Nuci Fiz B Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-lat/ Karsch F , Neuhaus T , Patkos şi Rank J // Nuci Fiz Proc Supl Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-lat/ [ ] Fradkin EH și Shenker SH Fiz Rev D ( ) [ ] Banks T și Rabinovici E , Nuci Fiz B ( ) [ ] M B Voloshin, I Yu Kobzarev și L B Okuni, YaF ( ) [Sov J Nuci Fiz ( ) ] [ ] Guth H și Weinberg EJ, Phys Rev D ( ) [ ] Coleman SR, Phys Rev D ( ) [Erratum-ibid D ( ) ] [ ] Callan CG și Coleman SR, Phys Rev D ( ) [ ] V A Rubakov, Câmpuri de ecartament clasic M : URSS, p (Republicat de mai multe ori în URSS ) [ ] Coleman S și De Luccia F , Phys Rev D ] Anderson GW și Hali LJ, Phys Rev D ( ) : Espinosa JR, Konstandin T şi Riva F Nuci Fiz B ( ) [arXiv: , [hep-ph]] [ ] Linde AD Fiz Lett În ( ) [ ] Grigoriev DY și Rubakov I , Nuci Fiz B ( ) ; Gj'igoriev DY Rubakov V și Shaposhnikov ME, Phys Lett În ( ) [ ] Ambjom J Askgaard T Porter H și Shaposhnikov ME Fiz Lett B ( ) : Ambjom J Askgaard T , Porter H şi Shaposhnikov ME Nuci Fiz B ( ) ] Nielsen N K , Nuci Fiz B ( ) : Fukuda R și Kugo T Fiz Rev D ( ) [ ] Gamy M și Konstandin T JHEP ( ) [arXiv: [hep-ph]] | ] Lipatov LN Sov Fiz JETP ( ) (Zh Eksp Teor Fiz ( ) ] [ ] Coleman SR și Weinberg EJ Fiz Rev D ( ) [ ] Buttazzo D , Degrassi G , Giardino PP, Giudice GF Sala F , Salvio şi Strumia , JHEP ( ) [arXiv: ] [ ] Dolgov A și Silk J , Phys Rev D , ( ); Hlopov MEA Rubin SG și Saharov AS, Phys Rev D , ( ) [arXiv:hep-ph/ ]; Dolgov AD, Kawasaki M și Kevlishvili N Nuci Fiz La , ( ) [arXiv: |hep-ph]] [ ] Hlopov MY Rubin SG și Saharov S "Regiunile de antimaterie din universul dominat de barion" arXiv:hep-ph/ ; Bambi C și Dolgov AD Nuci Fiz B , ( ) [arXiv:astro-ph/ ]; Dolgov AD, "Antimateria cosmică: modele și fenomenologie" arXiv: [ ] Kuzmin V' Rubakov V și Shaposhnikov ME Fiz Lett În ( ) [ ] Klinkhamer FR și Manton NS // Phys Rev D ] Belavin Poliakov M Schwartz AS și Tyupkin Yu S Fiz Lett În ( ) Literatură [ ] Cohen A G și Kaplan DB Nuci Fiz B ( ) [ ] Lambiase G Mohanty S și Prasanna AR, Int J Mod Fiz D ( ) [arXiv: , [hep-ph]] [ ] Amold P Son D și Yaffe LG // Phys Rev D Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ [ ] Davoudiasl H Morrissey DE, Sigurdson K și Tulin S , Phys Rev Lett ( ) [arXiv: , [hep-ph]] [ ] Davoudiasl H și Mohapatra RN Noua J Phys ( ) [arXiv: [hep-ph]] [ ] D'Onofrio M , Rummukainen K și Tranberg , Resursa electronica: http://arxiv org/abs/arXiv: [ ] Khlebnikov SY și Shaposhnikov ME // Nuci Fiz B : Kajantie K , Laine M , Rummukainen K şi Shaposhnikov ME // Nuci Fiz B [ ] Georgi H și Glashow SL, Phys Rev Lett ( ) [ ] Georgi H , Quinn HR și Weinberg S , Phys Rev Lett ( ) [ ] Amaldi U de Howl IV şi Furstenau H Phys Lett B ( ) [ ] Minkowski P Phys Lett În ( ) | ] Yanagida T , "Horizontal gauge symmetry and masses of neutrinos", În Proceedings of the Workshop on the Barion Number of the Universe and Unified Theories Tsukuba, Japonia, , preprint KEK- - - [ ] Gell-Mann M , Ramond P și Slansky R , "Spinori complexe și teorii unificate" În Supergravitație Eds P van Nieuwenhuizen și Freedman DZ, North Holland Publ Co , [ ] Mohapatra RN și Senjanovic G ; Fiz Rev D ( ) [ ] Fukugita M și Yanagida T , Phys Lett În ( ) [ ] Buchmuller IL, Di Bari P și Plumacher M // Annals Phys Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ Buchmuller W : Di Bari P şi Plumacher M // Nuci Fiz B Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ph/ [ ] Bochkarev A I și Shaposhnikov M E Mod Fiz Lett A ( ) [ ] Krizka K , Kumar și Morrissey DE, Phys Rev D ( ) , [arXiv: [hep-ph]] [ ] Carena MS Quiros M și Wagner C EM, Phys Lett B ( ) [arXiv:hep-ph/ ] [ ] Cohen G , Kaplan DB și Nelson AE Ann Rev Nuci Parte sci ( ) [arXiv: hep-ph / ] [ ] Joyce M Prokopec T Turok N și Fiz Rev Lett ( ) [Erratum-ibid ( ) ] [hep-ph ] [ ] Joyce M Prokopec T , Turok N și Phys Rev D ( ) [hep-ph/ ] [ ] Joyce M , Prokopec T și Turok N Phys Rev D ( ) [hep-ph/ ] [ ] Konstandin T , UFN ( ) [arXiv: , [hep-ph]] | ] Akhmedov EK, Rubakov V și Smimov A Y Fiz Rev Lett ( ) [hep-ph/ ] [ ] Asaka T și Shaposhnikov M Phys Lett B ( ) [hep-ph/ ] [ ] Affleck I și Dine M Nuci Fiz B ( ) [ ] Dine M , Randall L și Thomas SD Nuci Fiz În ( ) [arXiv:hep-ph/ ] [ ] Kibble TWB J Phys A ( ) | ] Hooft G , Nuci Fiz În ( ) [ ] Polyakov M JETP Lett ( ) , JETP Lett ( ) Turul literar [ ] Zeldovich Y B și Khlopov MY, Phys Lett B ( ) [ ] Preskill, J , Phys Rev Lett ( ) [ ] A A Abrikosov, JETP ( ) , Sov Fiz JETP ( ) [ ] Nielsen HB și Olesen P , Nuci Fiz În ( ) [ ] Deser S , Jackiw R și 't Hooft G , Annals Phys , ( ); Gott J R I Astrophys J , ( ) [ ] Kaiser N şi Stebbins A , Nature ( ) [ ] Wyman M , Pogosian L și Wasserman I // Phys Rev D [Erratum-ibid D ] Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Sazhina OS Scognamiglio D și Sazhin M , "Observational constraints on the types of cosmic strings", arXiv: [astro-ph CO] [ ] Jeong E și Smoot GF // Astrophys J Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Silk J și Vilenkin A , Phys Rev Lett , ( ) [ ] Stebbins A , Veeraraghavan S , Brandenberger RH Silk J şi Turok N Astrophys J , ( ) [ ] Zeldovich YB, Mon Nu Roy Astron soc , ( ) [ ] Vilenkin A , Phys Rev Lett , ( ) [Erratum-ibid , ( )] [ ] Urrestilla J , Bevis N , Hindmarsh M , Kunz M și Liddle AR, JCAP , ( ) (arXiv: [astro-ph]) [ ] Allen B și Shellard EPS Fiz Rev D , ( ) [ ] Shellard EPS, Nuci Fiz B , ( ) [ ] Allen B și Shellard EPS Fiz Rev Lett , ( ) [ ] Olum KD și Vanchurin V , Phys Rev D Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Jenet F A et al // Astrophys J Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Vilenkin A și Shellard EPS Cosmic Strings and Other Topological Defects Cambridge University Press [ ] Copeland EJ și Kibble TWB, "Cosmic Strings and Superstrings", arXiv: [hep-th] [ ] Ya B Zeldovich, I Yu Kobzarev și L B Okun, JETP ( ) [Sov Fiz JETP ( ) ] [ ] Friedland A , Murayama H și Perelstein M Phys Rev D ( ) [astro-ph/ ] [ ] Davis RL, Phys Rev D , ( ) [ ] Turok N Phys Rev Lett , ( ) [ ] Friedberg R Lee TD și Sirlin A Phys Rev D ( ) [ ] Krylov E Levin și Rubakov V , "Tranziție de fază cosmologică, asimetrie barionică și bile Q de materie întunecată", arXiv: [hep-ph] [ ] Coleman SR Nuci Fiz B ( ) [Erratum-ibid În ( ) ] [ ] Kusenko A , Phys Lett B ( ) [arXiv:hep-ph/ ] [ ] Dvali GR, Kusenko A și Shaposhnikov ME Fiz Lett B ( ) [arXiv:hep-ph / ] | ] Kusenko A și Shaposhnikov ME, Phys Lett În ( ) [arXiv:hep-ph/ ] [ ] Enqvist K și McDonald J Phys Lett B ( ) [arXiv:hep-ph/ ] [ ] Lee K M Phys Rev D ( ) [arXiv:hep-ph/ ] Literatură [ ] Kasuya S și Kawasaki M Phys Rev D ( ) [arXiv:hep-ph/ ]; Kasuya S și Kawasaki M Phys Rev D ( ) [arXiv:hep-ph/ ] [ ] Enqvist K , Jokinen Multamaki T și Vilja Phys Rev D ( ) [arXiv:hep-ph/ ]; Multamaki T și Vilja I , Phys Lett B ( ) [arXiv;hep-ph/ ] [ ] Weinberg S Gravity and Cosmology M : Pace [ ] Mizner C Thorn K , Wheeler J Gravity M : Mir, [ ] Dubrovin B A , Novikov S P , Fomenko A G Modern geometry: Methods and applications Moscova: Nauka, Ch ed Fiz -Matematică lit , p a -a ed M : Casa de carte "JIh pokom" / URSS, (în volume) | ] Landau L D , Lifshits E M Fizica teoretică: în volume Vol I: Mecanica clasică Ed a -a, stereo M : Fizmatlit, p [ ] N N Bogolyubov și D V Shirkov, Introducere în teoria câmpurilor cuantizate Ed a IV-a, rev M : Știință Ch ed Fiz -Matematică lit , p [ ] Itsikson K , Zuber J -B Teoria câmpului cuantic: În volume / Per din engleza M : Mir, [ ] Weinberg S Teoria câmpului cuantic: V vol M , [ ] Bemard C et al [Colaborare MILC] // Fiz Rev D Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-lat/ [ ] Wolfenstein L , Phys Rev D ( ) [ ] Mikheev S P şi Smirnov L IO , YaF ( ) [Sov J Nuci Fiz ( ) ] [ ] Bahcall JN Serenelli AM și Basu S // Astrophys J L Resursa electronica: http://arxiv org/abs/astro-ph/ [ ] Turck-Chieze S și colab , Phys Rev Lett ( ) |arXiv:astro-ph/ ] [ ] Davis RJ, Nuttpet DS și Hoffman K C Phys Rev Lett ( ) ; Cleveland B T şi colab , Astrophys J ( ) [ ] Hirata KS și colab [Colaborare KAMIOKANDE-II], Phys Rev Lett ( ) : Fukuda Y şi colab [Colaborarea Kamiokande], Phys Rev Lett ( ) [ ] Hosaka J și colab [Colaborare Super-Kamkiokande], Phys Rev D ( ) [arXiv:hep-ex/ ] [ ] Ishitsuka M [Colaborare Super-Kamiokande] Rezultate Super Kamiokande: Neutrini atmosferici și solari Resursa electronica: http://arxiv org/abs/hep-ex/ [ ] Abazov A I și colab , Phys Rev Lett ( ) ; Abdurashitov JN și colab [Colaborare SAGE], Phys Rev C ( ) (arXiv: [nucl-ex]] [ ] Anselmann P și colab (Colaborarea GALLEX], Phys Lett B ( ) ; Altmann M şi colab [Colaborare GNO COLLABORATION], Phys Lett B ( ) [arXiv:hep-ex/ ] [ ] Ahmad QR și colab [Colaborare SNO], Phys Rev Lett ( ) [arXiv:nucl-ex/ ]; Aharimim B şi colab [Colaborare SNO], Phys Rev C ( ) [arXiv:nucl-ex/ ]; Robertson RGH [Colaborare SNO], J Phys Conf Ser ( ) [ ] Eguchi K și colab [Colaborare KamLAND], Phys Rev Lett ( ) [arXiv:hep-ex/ ]; Abe S şi colab [Colaborare KamLAND], Phys Rev Lett ( ) |arXiv: [hep-ex]] [ ] Arpesella C și colab [Colaborare Borexino], Phys Lett B ( ) [arXiv [astro-ph]] [ ] Ludhova L și colab [Colaborare BOREXINO], arXiv: [hep-ex] Index de subiect [ ] Hirata K S et al [Colaborare KAMIOKANDE-II], Phys Lett B ( ) : Hirata KS şi colab (Colaborarea Kamiokande-II], Phys Lett B ( ) : Fukuda Y şi colab [Kamiokande Collaboration], Phys Lett B ( ) [ ] Fukuda Y și colab [Colaborarea Super-Kamiokande], Phys Rev Lett ( ) [arXiv:hep-ex/ ] [ ] Ashie Y și colab [Colaborarea Super-Kamiokande], Phys Rev D ( ) [arXiv:hep-ex/ ] [ ] Ahn MH și colab [Colaborare K K], Phys Rev Lett ( ) [arXiv:hep-ex/ ]; Ahn MH și colab |Colaborare K K], Phys Rev D ( ) [arXiv:hep-ex/ | [ ] Adamson P și colab [Colaborare MINOS], Phys Rev Lett ( ) [arXiv: , [hep-ex]] [ ] Abe K și colab [Colaborare T K], Phys Rev D ( ) [arXiv: [hep-ex]] [ ] Abe K și colab [Colaborare T K], Phys Rev Lett ( ) [arXiv: [hep-ex]]; Abe K şi colab [Colaborare T K], arXiv: [hep-ex] [ ] Adamson P și colab [Colaborare MINOS], Phys Rev Lett ( ) [arXiv: [hep-ex]]; Adamson P şi colab [Colaborare MINOS], [arXiv: [hep-ex]] [ ] Abe Y și colab [Colaborare DOUBLE-CHOOZ], Phys Rev Lett ( ) [arXiv: [hep-ex]] [ ] Un F P et al (Colaborarea DAYA-BAY] Phys Rev Lett ( ) [arXiv: [hep-ex]] [ ] Ahn JK și colab [Colaborare RENO], Phys Rev Lett ( ) [arXiv: [hep-ex]] [ ] Aguilar-Arevalo et al [Colaborare LSND], Phys Rev D ( ) [hep-ex/ ] [ ] Aguilar-Arevalo - et al [Colaborare MiniBooNE], Phys Rev Lett ( ) [arXiv: [hep-ex]]; Aguilar-Arevalo et al [Colaborare MiniBooNE], arXiv: |hep-ex], [ ] Abdurashitov JN Gavrin V' N Girin SV Gorbaciov Vz V , Gurkina P P Ibragimova T V' , Kalikhov Iz şi Khaimasov NG şi colab , Phys Rev C ( ) [nucl-ex/ ] [ ] Menționați G Fechner M Lasserre T , Mueller T , Lhuillier D , Cribier M și Letourneau A , Phys Rev D ( ) Resursa electronica: http://arxiv org abs arXiv: [ ] Huber P , Phys Rev C ( ) [Erratum-ibid C ( ) ] Resursa electronica: http://arxiv org/abs/arXiv: [ ] Bellini G și colab [Colaborare Borexino], Phys Rev Lett ( ) Resursa electronica: http://arxiv org/abs/arXiv: [ ] Abe K și colab [Colaborare T K], "Măsurarea precisă a parametrului de amestecare a neutrinului $ de la dispariția neutrinului muon într-un fascicul în afara axei", arXiv: [hep-ex] Resursa electronica: http://arxiv org/abs/arXiv: [ ] Praszalowicz M și Stebel T , JHEP ( ) [arXiv: [hep-ph]] Resursa electronica: http://arxiv Org/abs/arXiv: [ ] Gando A et al [Colaborare KamLAND], Phys Rev D ( ) , Resursa electronica: http: //arxiv org/abs/arXiv: [ ] Un F P et al [Colaborarea Daya Bay], Phys Rev Lett ( ) Resursa electronica: http://arxiv Org/abs/arXiv: [ ] Gonzalez-Garcia MC Maltoni M , Salvado J și Schwetz T , JHEP ( ) [arXiv: |hep-ph]] [ ] Foot R , Lew H , He XG și Joshi GC, Z Phys C ( ) Index de subiect Anomalie (neconservarea anormală a curentului) antibarioni, concentrație reziduală aromă de quarc Formula Arrhenius asimetrie barionică - lepton - microscopic , - (L-L) Barionul numărul -, încălcarea în teoriile supersimetrice -, densitate înainte de tranziția electroslabă Berezina integral Bethe legea Ecuația Boltzmann , , , , Unirea mare , , , - grup SU( ) mare decalaj Bianchi identitate Vacuum fals , colector de vid perturbații vezi grămada de neomogenități conform timpului Halo galactic întunecat Energia Gamow Spectrul Garrison-Zel'dovich Formula Gaussiană Teorema Gauss-Bonnet linie geodezică, ecuația , -lightlike gluino Formula Goldberger-Treiman , goldstino orizont de particule - evenimente relicvă undelor gravitaționale -, radiație prin șiruri gravitino , graviton Variabila Grassmann Efectul Greisen-Zatsepin-Kuzmin Caracteristici verzi grupul de homotopie , , , Raza Debye , - masa , , , Acțiune euclidiană , - efectiv tridimensional de sitter space Matricea Dirac - monopol coordonata lungimii de undă, fizică bilanţ detaliat Georgie-Glashow model Încărcați global , Parametrul Sommerfeld Impuls coordonat (conform), fizic instant Matricea Cabbibo-Kobayashi-Maskawa , , -, parametrizare constante de calibrare -, sindicatul Index de subiect transformări de gabarit în GR , plasmă cuarc-gluon , Mecanism kibble , , șiruri de trezire îndoire , - pe șirul cioc pe o sfoară condensat de cuarc , confinare constantă cosmologică -, problema Simbolurile Christoffel , , -, proprietăți densitate critică rs , Kronecker tensor crossover Coulomb barier Levi-Civita tensor numere de lepton , -, densitate înainte de tranziția electroslabă lentilă gravitațională -șirul ]\ sarcină magnetică - firul factor de scară Frecvențe Matsubara , megaparsecs metric conform plat - spatiu cu snur mecanism de balansare Rezonanța Mikheev-Smirnov Efectul Mikheev-Smirnov-Wolfenstein în Soare model cosmologic închis, deschis, plat mSUGRA model , monopolonii Bosonul Nambu Goldstone , Nambu-Goto action tensiune corzi neutralino -, problema supraproducției neutrini - activ -, baze de calibrare și de masă -, restricție privind numărul efectiv neutrini, oscilații -, lungime și amplitudine -, potențial efectiv în mediu , gravitație neliniară, /(D)-gravitație neomogenități de densitate -primar , - curbură constantă -, generația , particule noi, limitări ale nucleosintezei , nucleosinteză, reacții de bază newtoni potențial , Dezintegrare inversă , colier Parametrul de comandă parametrii o - Pv, Qcdm Principiul Pauli , elementele primare H=D, He, He, b , - Fii Simetria Peccei-Quinn Timp Planck, lungime, masă direcție plană (modul) , , , densitate reziduală de electroni liberi câmp axion oscilații - parte bosonică, infraroșu -clasic , - vectorul - conform - mediator - scalar -fara masa - Vedere generală , , modul de rulare rapidă , modul de rulare lentă , , - masiv, oscilații , , -minim -, condensat , -, -, instabilitate - Engler-Braut-Higgs , -, medie , Index de subiect -, - vid , -, - după tranziția de fază , Câmp Engler-Braut-Higgs, potențial efectiv - electromagnetic , operator polarizare fotoni Pontecorvo-Maki-Nakagawa-Sakata matricea , , , propagator la temperatura finală curbură spațială - topologia dezintegrarea protonilor , procesează rapid, lent , bule de fază nouă , , tensiune superficială , , , energie liberă , - critic Echilibrul în relație la procesele sphaleron - termodinamic , -local -, relaxare la râu v - chimică descompunere la temperatură înaltă dimensiune unghiulară distanță - fotometric rezonanță nucleară relicvă radiație cu microunde, anizotropie , , , , -, componenta dipol , -, multipoli Cim, Сі , , -, non-gaussianitate , -, efecte de șir , -, efectele peretelui domeniului , densitatea numărului de fotoni curent , spectru , polarizare , temperatura neutrini relicve Tensorul Riemann , -, proprietăți Tensorul Ricci , , Ecuația Sakha , Condiții Saharov Supernove de tip Ia , , amestecare liberă secțiune transversală de împrăștiere -Thomson -, formula Rutherford simetrie -, recuperare , - global -, încălcarea , , , , , - C , - CP , , , , -, încălcarea , , -, -, problema este în interacțiuni puternice - R singularitate conică - cosmologic sistem de referință local lorentzian -legate curbură scalară , squark , , , unghi slab de amestecare blindton , , timpul potrivit spinor - Weylevsky , - Dirakovsky , - stânga, dreapta , etapa de expansiune intermediar pulverizat ciocniri clustere E - de grade de libertate, numărul -, - efectiv - spin , supergravity superpartner , - cel mai ușor (LSP) , - lângă cea mai ușoară (NLSP) , extensie supersimetrică a modelului standard , , , supersimetrie - local -, încălcarea , -, -, mecanism de transmisie gravitațională -, - ecartament super șiruri supracurent Index de subiect mecanism super-Higgs procesele sphaleron , , reguli de selecție în electroslab Teoria Materia întunecată, densitatea în galaxie , căutări , de la Q-balls , temperatură efectivă tensorul energiei-impuls , salvare covariantă , Metrica Noetherian șiruri bandă de șir efectul t'Hooft Ecuația de stare non-relativistă ("praf") relativistă ("radiații") vacuum Tranziție de fază , Big Union Cromodinamica cuantică , , temperatura , , - critic , primul, al doilea electroslab , Am fel , , , , percolarea în univers , noi bule de fază , căldură latentă II felul , Constante Fermi , , fluctuații de densitate (vezi neomogenitățile de densitate) integrală funcțională funcție de distribuție a bosonilor (Bose-Einstein) , fermions (Fermi-Dirac) Maxwell-Boltzmann , corp negru (Planck) Parametrul Hubble , în timpul inflației valoare modernă bosonul Higgs , , axial , greutate potenţial chimic , , , - fotonul -particule și antiparticule - eficient -neutrino, limita -k (B-L) -la hiperîncărcare slabă Gazul Chaplygin frecvență conformă, fizică cu patru viteze , - coordonate, fizice interacțiune cu patru fermioni Acțiunea Einstein-Hilbert Tensorul Einstein - ecuațiile , , Momentul dipol electric al neutronului , electronul Mișcarea Engler-Braut-Higgs - Modelul lui Abel energia de legare a hidrogenului - deuteriu - nuclee luminoase stabile entropia părții vizibile a Universului -, densitate , -, -, valoare modernă , potențial efectiv , -, teoria perturbațiilor , -, -, aplicabilitate -decadere dublu , C-, CP-invarianță (vezi simetrie) Teorema CPT , £)-șir F-string LSND -anomalie unda p P-invarianță (vezi simetrie) P-paritate Unda S IV-bosonul -, greutate Bosonul Z -, greutate A-membru -, dependență de timp Aqcd, scara interacțiunilor puternice -hiperboloid, -planuri, -sfere , 